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PREFACE 






=*’E fascicule a pour but d’exposer sous une forme 
> immédiatement utilisable les méthodes de détermi- 
» nation des positions et des magnitudes des étoiles 
2 es - par la photographie. En dehors de ces méthodes je 
: ax me suis borné a citer les catalogues de magnitudes qui 
présentent un intérét pour Pétude de la statistique stellaire. 
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INTRODUCTION 






SOUS exposons dans ce fascicule les méthodes pho- 
tographiques de mesure des positions et des magni- 
Ng) tudes stellaires. 

: Rappelons d’abord les caractéres des catalogues 
stellaires. 


Positions des étoiles 


La position d’une étoile est fixée par son ascension droite 
et sa déclinaison 6, rapportés 4 un équinoxe choisi. On peut classer 
les catalogues d’étoiles en deux catégories d’aprés la nature des 
opérations effectuées pour obtenir les positions stellaires : 

Catalogues fondamentaux. 

Catalogues de positions relatives. 

Le caractére essentiel d’un catalogue fondamental est le sui- 
vant : On rapporte directement les étoiles du catalogue a l’équi- 
noxe de l’époque, par l’observation simultanée des étoiles et du 
soleil. Un tel catalogue ne peut étre établi que par des observations 
méridiennes. Les catalogues fondamentaux présentent un trés 
grand intérét pour l’étude des mouvements stellaires et nous 
aurons l’occasion de revenir sur leur établissement au cours de 
cette série d’exposés. 

Les catalogues de positions relatives donnent au contraire 
les positions des étoiles par rapport a d’autres étoiles, de positions 
connues par ailleurs, et servant ainsi de base au catalogue. 

En pratique un catalogue de positions relatives donne les coor- 
données « et 0 des étoiles rapportées 4 un certain équinoxe (ou 
leurs coordonnées rectilignes X et Y), mais cette détermination 
a été faite en deux opérations : la premiére consiste 4 déterminer 
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la figure formée par les astres 4 un déplacement prés de la sphére 
céleste sur elle-méme. La seconde opération consiste 4 utuliser 
les positions connues des étoiles de base par rapport a un équinoxe 
pour obtenir les positions des étoiles du catalogue par rapport 
a ce méme équinoxe. 

Il est important de bien distinguer ces deux opérations car la 
détermination des positions relatives se fait en général avec une 
précision supérieure a celle avec laquelle on connait les positions 
des étoiles de base ; et, sans reprendre la premiere opération, on 
en peut toujours modifier les résultats finaux en perfectionnant 
la position des étoiles de base. 

On peut dresser un catalogue de positions relatives avec un 
instrument méridien ou par la photographie. Nous ne décrirons 
pas les méthodes de détermination des positions stellaires au 
moyen des instruments méridiens, ces méthodes ont été exposées 
si souvent qu’elles sont devenues classiques, et on en trouvera un 
exposé détaillé dans le tome II du Traité d’ Astronomie d’ Andoyer. 

Nous nous étendrons au contraire sur les méthodes photo- 
graphiques de mesure des positions stellaires qui ont été plus 
rarement exposées en détails. 


La Photographie du ciel. — Les photographies stellaires 
s’obtiennent en plagant une plaque photographique au foyer 
d’un instrument, et en maintenant cet instrument dirigé durant 
toute la pose vers le méme point du ciel. 

L’instrument peut étre un télescope ou un réfracteur, mais, 
dans ce dernier cas, l’objectif doit étre achromatisé pour les 
rayons qui impressionnent la plaque photographique (0,435 Lt). 
Un objectif visuel, achromatisé pour la longueur d’onde 0,550 u, 
ne conviendrait pas. 

La détermination du foyer se fait par tatonnements, le chassis 
photographique est fixé sur une monture que lon peut enfoncer 
plus ou moins dans linstrument. II suffit de photographier une 
région du ciel avec divers enfoncements de la monture et de 
chercher quelle est la position qui donne les images les plus nettes 
pour les étoiles les plus faibles du cliché. 

Un instrument photographique doit étre monté équatoriale- 
ment, durant la pose un mouvement d’horlogerie l’entraine et 
le maintient dirigé vers la méme étoile. 
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Comme les poses sont parfois longues, il importe de vérifier 
que l’instrument suit bien les étoiles, car le mouvement d’horlo- 
gerie peut fonctionner irréguliérement et la réfraction reléve 
plus ou moins les astres dans le cours de l’observation ; dans le 
cas d’un mauvais entratnement il faut faire les rectifications 
nécessaires. 

De plus, il faut pouvoir diriger l’instrument vers les astres que 
Yon désire photographier, en d’autres termes, il faut pouvoir 
faire exactement le calage. 

On a imaginé pour cela deux procédés : 

1) Le procédé de la lunette guide. — I] consiste a adjoindre a la 
lunette photographique une seconde lunette, munie d’un oculaire 
visuel et d’un micrométre, et dont l’axe optique est & peu prés 
paralléle a celui de la premiére. Le micrométre comprend deux fils 
fins perpendiculaires, il ne peut tourner autour de l’axe optique 
de l’instrument, mais on peut déplacer l’ensemble des fils et de 
Poculaire, par rapport a la lunette, parallélement au mouvement 
diurne et perpendiculairement a cette direction ; ces déplacements 
se lisent sur des tambours gradués ; désignons par z et y respec- 
tivement les lectures de ces tambours exprimées en minutes 
et comptées a partir du centre du champ. 

Lorsqu’on veut photographier un cliché centré sur un point 
de coordonnées a», 0, on cherche sur une carte ou sur un catalogue, 
prés de ce point, une étoile, appelée étoile guide, assez brillante 
pour étre vue facilement dans la lunette guide ; soient a, 6, ses 
coordonnées. II suffit de placer les tambours dans les positions 
x = (~a—a,) cosd, et y = d—d,, de trouver l’étoile et de l’amener 
au point de rencontre des fils du micrométre par déplacement de 
tout instrument. Le cliché est calé avec une précision suffisante. 

Une fois la pose commencée, il faut regarder constamment 
dans la lunette guide ; si l’étoile guide ne reste pas au point de 
croisée des fils on l’y raméne en agissant sur les rappels en a et 6 
qui donnent & tout l’instrument de petits déplacements. Le 
rappel en a est généralement un différentiel intercalé sur le mou- 
vement d’horlogerie, et le rappel end est une simple vis, qui permet 
de déplacer la lunette par rapport a l’axe de déclinaison. 

C’est sur ce principe que sont basés les premiers instruments 
photographiques, la planche I montre quelques détails de l’instru- 
ment de Ja carte du ciel, qui comprend une lunette guide. 
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Cette disposition présente un inconvenient : 

En théorie, la lunette photographique et la lunette guide sont 
invariablement liées l'une & l’autre, mais en pratique l’ensemble 
présente des flexions inévitables dues a Pélasticité des tubes. 
Ces flexions varient avec la position de l’instrument et par consé- 
quent dans le cours d’une pose. Si les deux lunettes fléchissaient 
de la méme quantité, cela n’aurait pas d’inconvénient, mais en 
général il n’en est pas ainsi ; cette flexion différentielle a pour 
conséquence que, méme si on maintient la lunette guide cons- 
tamment dirigée vers l’étoile guide, l'image de celle-ci dans la 
lunette photographique ne vient pas se former au méme point 
de la plaque durant toute la pose. L’image d’un astre au lieu d’étre 
un point (ou plus exactement un cercle), est done une petite 
courbe. De plus les étoiles trés faibles n’apparaissent pas sur la 
photographie, car l’énergie lumineuse, qu’elles envoient, ne 
s’accumule plus en un point de la plaque. 

A vrai dire, cette flexion n’a pas d’effet sensible prés du mizsidien 
et lorsque la pose ne dépasse pas 30 minutes. Mais, si on veut 
poser deux heures et dans un angle horaire de trois heures, il est 
nécessaire de déterminer la flexion, d’en dresser des tables par 
angle horaire et déclinaison, et de modifier les lectures x et y 
du micrométre durant la pose, d’aprés ces tables. 

Par exemple, l’instrument de la carte du ciel de l’Observatoire 
de Paris, présente une flexion qui atteint 3" entre le méridien et 
Pangle horaire — 3 heures. 

2) Méthode de Voculaire latéral. —- L’inconvénient que nous 
venons de signaler devient trés grave, lorsque l’instrument photo- 
graphique est un télescope et lorsque le miroir de celui-ci se déplace 
dans sa monture ; aussi un second procédé tend-il a se généraliser : 

L’instrument ne comprend qu’une lunette ou qu’un télescope, 
le chassis photographique est placé au foyer de l’instrument sur 
une monture mobile par rapport au tube et, a cdté du chassis, 
fixés 4 la méme monture, se trouvent deux oculaires visuels, 
munis de fils micrométriques. La monture. est susceptible de 
trois mouvements : 

Un mouvement de translation, paralléle au mouvement diurne, 

Un mouvement de translation perpendiculaire au précédent, 

Un mouvement de rotation autour de l’axe optique. 

On suit une étoile dans chaque oculaire, et durant la pose on 
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agit sur les mouvements de fagon & maintenir les deux étoiles 
aux points de rencontre des fils, dans les deux oculaires. Ainsi dans 
le procédé de la lunette guide « on suit » en déplagant toute la 
lunette d’un seul bloc, dans le second procédé on déplace seule- 
ment le chassis photograpbique par rapport au reste de l’instru- 
ment. Le premier procédé suppose que toutes les parties de l’ins- 
trument sont parfaitement rigides et c’est la lorigine des défauts 
qu'il présente. 


Images des étoiles. — Les étoiles se présentent sur les clichés 
sous la forme de taches circulaires noires, 4 bords nets, si l’émul- 
sion est bonne et l’atmosphére calme, a bords flous et irréguliers 
dans le cas contraire. Les images ne sont bien rondes qu’au centre 
du cliché, si la mise au point est bonne, et si ’observateur a suivi 
convenablement |’étoile guide pendant la prise du cliché; sur 
les bords de la plaque on obtient au contraire de petites ellipses. 
Si au contraire la pose a été mal suivie, toutes les images se 
trouvent déformées. 

L’image d’une étoile est d’autant plus grande que celle-ci est 
plus brillante et que la pose a été plus longue. 

Il faut se garder de considérer cette image comme la tache de 
diffraction de l’étoile dans l’instrument, l’exemple suivant le 
montre nettement: La tache centrale de diffraction dans un 
instrument de 40 centimétres d’ouverture correspond 4 un dia- 
métre angulaire de 0,5. Or, au bout de 30 minutes de pose, la 
tache donnée sur une plaque photographique par une étoile de 
9e grandeur correspond a un diamétre de 10” & 20’. L’image 
photographique déborde largement la tache de diffraction. 

L’image photographique est due a deux causes principales : 

L’agitation atmosphérique déplace rapidement et irrégulié- 
rement les images dans le plan focal de l’instrument. 

L’émulsion et le verre de la plaque photographique diffusent 
la lumiére de l’image stellaire dans toutes les directions et étendent 
ainsi l’impression photographique aux parties de la plaque voi- 
sines de l’image géométrique de létoile. 

On observe enfin autour des images centrales des étoiles brillan- 
tes un anneau, dont le bord intérieur est net et dont le bord 
extérieur est dégradé. 

Cet anneau n’est pas un anneau de diffraction, il est produit 
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par la réflexion totale de la lumiére sur la paroi antérieure de la 
plaque photographique. 

La dimension d’une image stellaire dépend de l’éclat de l’étoile 
et de la durée de la pose. L’image est d’autant plus étendue que 
Pétoile est plus brillante et la pose plus longue. Nous montrerons 
plus loin comment la mesure de ces images permet de déterminer 
les magnitudes stellaires. 

Rappelons que, si f est la distance focale d’un instrument en 
centimétres, une minute d’arc sur la sphére céleste est représentée 
dans le plan focal par une longueur de: 


f 360 ogo = 94000291 -f-em. 
Ainsi, si la distance focale est 3 m. 43, une minute est repré- 
sentée par 1 millimétre du cliché. 


Le champ d’un instrument photographique n’est limité que 
par la mauvaise qualité des images a partir d’une certaine distance 
du centre du cliché. Dans le cas d’un objectif composé de deux 
lentilles, il est bon, pour étendre le champ, de réaliser la mise au 
point non pas au centre de la plaque mais sur un cercle ayant pour 
centre ce point et pour rayon le quart du champ que l’on veut 
avoir. L’instrument de la carte du ciel, qui emploie des plaques 
16 x 16 cm, a un champ de 2° de cété. 


Détermination des positions des étoiles d’aprés un cliché 


La photographie stellaire est un excellent moyen de déterminer 
les coordonnées relatives « et 3 des étoiles. Donnons quelques 
détails sur ces déterminations : 

Soient %, 0) les coordonnées d’un point m, voisin du centre 
du cliché, myx la tangente au cercle de déclination de mp, Moy 
la tangente au cercle horaire de ce point. mx et my sont dans 
le plan tangent (P) a la sphére céleste en mg. Soit m un point 
de la sphére céleste voisin de mp, la droite om qui joint le centre o 
de la sphére céleste et le point m, perce le plan P en un point M. 


Les coordonnées x, y de M par rapport aux axes mgr, moy, s’appel- 
lent « coordonnées standard »de m. 
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La trigonométrie sphérique nous apprend a calculer xet y 
en fonction de a, 0, a», 5, ou a, et 3 en fonction de 2B, WieyOat 

Considérons maintenant deux axes rectangulaires M,X, M,Y, 
tracés sur le cliché et soient X, Y, les coordonnées de Pimage de m. 

Si My était ’image de my, si M,X était Pimage de mz, si le 
cliché était exactement perpendiculaire a l’axe optique de l’ins- 
trument pendant la pose et si la réfraction ne déformait pas la 
sphére céleste, on aurait : 

poi 0) 6 
yoy. 

ll suffirait donc de connaitre 2 et d, et de mesurer les coor- 
données X et Y d’une étoile sur le cliché au moyen d’une ma- 
chine, pour en déduire ses coordonnées a, 3. 

En pratique, aucune des conditions ci-dessus énoncées n’est 
réalisée exactement, mais elles le sont toutes a peu prés, et on 
démontre sans peine que 2 et y sont fonctions linéaires de X et Y: 


e=X+ aX + DY +c 
y=Y+ax+ Yc. 


a, b, c, a’, b’, c', sont des quantités petites, appelées cons- 
tantes du cliché. 

On les détermine en choisissant sur le cliché au moins trois 
étoiles, dites étoiles de repére, de coordonnées a, 5 connues. On 
calcule les coordonnées standard z et y de ces étoiles et on mesure 
leurs X et Y ; on détermine les constantes a, b, c, a’, b’, c’, au 
moyen des équations correspondantes. 

En pratique il est bon de prendre un grand nombre (16 par 
exemple) d’étoiles de repére, et de résoudre les équations ainsi 
obtenues par la méthode des moindres carrés. 

Ces constantes étant connues, pour obtenir les coordonnées 
az et 0 d’une étoile du cliché : 

on mesure son X et son Y ; 

on calcule a partir de X et Y ses coordonnées standard x et ¥ 
au moyen des formules précédentes ; 

on en déduit a et 0. 

En définitive, les mesures photographiques de position des 
étoiles sont basées surles mesures méridiennes d’étoiles du cliché 
dites étoiles de repére. C’est ainsi que la détermination des cons- 
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tantes des 22.000 clichés du catalogue photographique exige la 
connaissance des positions méridiennes de prés de 300.000 étoiles. 

La photographie permet, une fois les constantes du cliché 
calculées avec les a et 6 de 16 étoiles, d’obtenir les positions 
précises des milliers d’étoiles qui figurent parfois sur un cliché. 
Elle permet également de perfectionner les positions des étoiles 
de repére. 

Détails pratiques. — La mesure de X et de Y se fait de la ma- 
niére suivante : On imprime sur le cliché un réseau de traits au 
moyen d’un chAssis 4 réseau ; ce chassis est fermé du cété de la 
gélatine par une plaque de verre argentée et par conséquent 
opaque, sur laquelle on a tracé au moyen d’une machine 4a diviser 
un réseau de traits paralléles, transparents, espacés de 5 milli- 
métres par exemple. Ce réseau trés bien construit donne sans 
erreurs appréciables les coordonnées de ses divers traits. 

Avant de faire la pose, on place le cliché dans ce chassis a réseau 
et on léclaire par de la lumiére paralléle. De cette maniére on 
trouve aprés développement les traits du réseau imprimés sur la 
plaque et des repéres qui donnent lorientation du cliché. 

On place le cliché 4 mesurer dans une machine comprenant un 
microscope 4 oculaire micrométrique. Au moyen du micrométre 
on pointe successivement |’étoile A mesurer et les traits voisins 
du réseau, on déduit par une régle de trois les coordonnées X et Y 
de l’étoile. 

La précision obtenue dans ces mesures dépend principalement 
de la longueur focale de l’instrument avec lequel on a pris le cliché 
comme le montre la figure 1. On améliore cette précision en 
plagant devant la plaque une lentille corrigeant de la coma 
comme l’a fait Ross (1), 


Nous allons indiquer maintenant comment on peut effectuer 
le calcul des constantes d’un cliché. 


(‘) F. E. Ross, Astrometry with mirrors and lenses Astroph. Journ. vol. 77, 
n° 4, p. 243, 1933. 
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Abcisses : Inverse de la distance focale F en cm., multiplié par 10*. 

Ordonnées : Erreur moyenne d’une détermination de position stellaire par la photo- 
graphie avec un instrument de distance focale F. 

On a représenté sur ce graphique les points correspondants aux instruments suivants 
(d’aprés F. E. Ross) : 


100 inch Cass. (M* Wilson) 
60 inch Cass. (M* Wilson) 
100 inch Newt. (Mt Wilson) 


60 inch Newt. (M* Wilson) 
Id. avec lentille correctrice 
Réfracteur de 40 inch (Yerkes) 
Réflecteur de 24 inch (Yerkes) 
Id. avec Jentille correctrice 

10 inch Bruce (Yerkes) 

3 inch Bruce (Yerkes) 





On remarque que l’erreur des mesures est inversement proportionnelle a F. 


Calcul des coordonnées standard d’une étoile a@ partir 
de « et 3. — Soient: m, un point de la sphére céleste de 
coordonnées a, do. 

mox la tangente au cercle de déclinaison de mo et may la tangente 
au méridien de ce point. 

M un point du plan tangent a la sphére en mmo, et m le point ou 
la droite GM perce la sphére céleste. 
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x, y, les coordonnées de M par rapport aux AaxeS MX, Moy 
appelées coordonnées standard. 

a, 0 les coordonnées de la direction oM. 

Nous résoudrons les deux problémes suivants : 

Calculer x, y, en fonction de «, 5, a, % ; 

Calculer a, 5, en fonction de x, y, %, 5p: 

Considérons pour cela les axes auxiliaires 

ox’ dirigé suivant omg ; 

oy’ perpendiculaire a ox’ dans le méridien du point my ; 

oz’ perpendiculaire aux précédents. 

Soient a’, 0’ les coordonnées de la direction OM dans ces axes.. 

Par rapport 4 ceux-ci la droite OM a pour équation : 


U U / 


ae i Oe y pales; 
cos a’ cos 6’ sina’ cosd’ sina’ 


L’équation du plan tangent en m, est 2’ = 1 
et dans ce plan 


= i 
Y = 2) 
On a donc: 
c= tga 
y = tg o sec a’. 


Le calcul de x, y, se raméne donc a celui de 2’ etd’ c’est-a-dire 
a un changement de coordonnées sur une sphére. 
Le nouveau systéme est défini par oz’ qui a pour coordonnées 


) & s P T 
%, 0% + 5 OU S81 On préfere a» + 7, 5 — 2% 


La transformation s’obtient en appliquant les formules classi- 
ques de la trigonométrie sphérique au triangle z 2’ m: 





sin 6’ = Bbp é cos 6) — cos 4 sin 4, cos (« — a9) (4) 
sina’ sin (x — Qo) 

cosé- ~=—i os (2) 
cos 6 cos a’ = sin 4 sin 3 + cos 4 cos 4, cos (2 — a»), (3) 


La premiére s’écrit : 


sin 6’ = sin (6 — 8) + cos é sin 8, [1 — cos (a — a)]. 
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Premiére approximation : 
Si on suppose m et mo voisins et si on néglige les termes du 
second degré en « — a et 0 — 0, ona: 





Deuxiéme approximation : 
Les formules (4) et (3) nouggincitent a poser : 
. m-sin M = sin 6, 
m-cos M = cos 6 cos (4 — a). 
elles s’écrivent alors : 
sin 8’ = m sin (M — 6), 
cos 6’ - cos x’ = mcos (M — 4,). 
On en déduit y: 
= tg 6’ sec a’ = tg (M — 4), 
la formule (2) devient en y remplagant cos 6’ par la valeur 
précédente : 


fr hes UA lust at (M— ®) | 


Remplagons m par son expression : 
m = cos 6 cos (« — a) sec M, 
on a: 
x= tg x’ = tg (2 — a) cos M;sec (M — 6,). 
En résumé z et y sont donnés par le systéme : 


tg M = tg &- sec (« — a,), 
x = tg (2 —,) cos M sec (M — 4), 
y = tg (M — 4)), 
Pratique du calcul. — Remarquons que M est voisin de 6 et 


posons Py 
M —o6o+ €, 


e est donné par: 
log tg (6 + ¢) = log tg 4 + log sec (a — a), 
c’est-a-dire en secondes d’arc par: 


fe. log sec (4 — %) 
« = différ. tabul. de log tg 4 pour var. de 4" 
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x s’écrit : 
tg (a — 2) (ins ao) 
x = (a — a)-cosM- sy CR eeON - $C €, 


(a — 
si (« — a) est exprimé en secondes de temps et zx en minutes 


d’arc : 


x == (a — 4 )sec - cos M seo e 8G — 
Enfin posons : 
M—&—=—1, 
et 
An = tg1— 1, 
on a: 


y= + An, 
En résumé on fait successivement les calculs suivants : 


log sec (2 — a) 
~~ differ. tab. pour 1” de log tg é 


M—é+e, 

7=M—®4,, 

z= (1 —ay)wo 008 M seo ¢ 8 — Sal 
An = tgn—1, 

y =7 + Ax. 


On simplifie le calcul au moyen des 4 tables suivantes : 

A) Donnant log sec (2 — a) en unités de la 7¢ décimale, l’ar- 
gument « — a étant donné en temps. 

B) Donnant : 


he tg (x — a) 
oh rlae (a— ao)geo sin 1’ 


avec 7 décimales en fonction de (a — a») en temps ou 


A = log — + 1397940. 


C) Donnant log sec « en fonction de ¢ en unités de la 4 déci- 
male (unité 1’). 
D) Donnant Ay en fonction de ». 


Calcul des constantes. — On adopte pour 2%, dy un point 
voisin du centre du cliché et on choisit n étoiles de repére 
réparties dans les quatre quadrants du cliché. II importe de 
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posséder des a et 0 aussi exacts que possible de ces étoiles et de 
tenir compte de leurs mouvements propres si cela est possible, 
car c’est de l’exactitude des a et 3 des étoiles de repere que dépend 
principalement celle des constantes du cliché. 

On calcule les coordonnées standard x et y de chaque étoile 
de repére et on mesure leurs coordonnées X, Y sur le cliché. On a 
ainsi 7 équations telles que : 


z—X=a-+ dX + cY. 


Pour résoudre ces équations par rapport a a, b, c, ajoutons les 
membre 4 membre : 


SYe—xX) =a4+04Px+c1 Sy, 
tirons a de cette équation et portons la valeur ainsi obtenue 


dans les n équations primitives, celles-ci deviennent : 


bi + ech =u, 
en posant : 


t=X—* yx, v= Y—2PY, 


u=2—X—*\\(x— X), e=y—Y—"Yy—Y). 


nr 


Les équations normales sont alors : 


by e+e in = dba, 
bin te Vw= PV au. , 


on en déduit 5, c, puis a, les équations qui donnent h’, c’, a’, se 
déduisent des précédentes en y remplagant wu par ¢. 
Une fois les constantes obtenues, on calculera les résidus : 


R(z) = 2 — X —a— bX —cY, x 


et on vérifiera que leurs valeurs sont inférieures aux erreurs des 
ew ue Ob. a. 


Calcul de Vascension droite et de la déclinaison d’une étoile 
d’un cliché a partir des x et y. — Nous supposons que I’étoile 
figure sur un cliché dont on a calculé les constantes. 

La connaissance de ces derniéres permet de calculer les coor- 

Minevr, III. Z 
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données standart x, y, de l’étoile par rapport 4 un centre connu 
Le probléme revient donc a calculer a, 0 en fonction de 2, y. 
Employons les notations du paragraphe précédent. On a : 


z= tga’, 
y = tgé' sec a’, 


d’autre part le triangle m z 2’ donne : 


sin 6 = sin 4’ cos 4, + cos 0’ sin 4 cos 2, 
— cos 6 cos (« — a) = sin 4, sin 6’ — cos 6’ cos 4, cos 2’, 
cos 6 sin (« — a) = sin 2’ cos 0" 


Posons : 
sin 6’ = m, sin M, 
cos 6’ cos a’ = m, cos My. 
Les équations s’écrivent : 
sin 6 = m, sin (6) + M,), 
pie 8 cos (a — 2,) = m, cos (6, + M,), 


cos 6 sin (x — a) = sin a’ cos 6’. 


\ 


/ 


Des premiéres on déduit : 
tg M, = tg & seca’ = y, 
Des secondes : 


tg (« — 29) = sin 2’ cos 8! sec (4) +- M,) - ; 
1 


or : 
m, = cos 0’ cos a’ sec My, 

donc : 

tg (2 — 2) = tg a’ sec (8) + M,) cos My, 
or: 

— tg a’, 
donc : 
tg (x — a) = & sec (8, + M,) cos M,, 

enfin : 


tg ‘= tg (89 2s M,) sec (a ——a ao). 
Ces formules se résument dans le systéme : 


( tg M, es 
ls (2 — a9) = & sec (4) + M,) cos M,, 
tg 6 = tg (3) + M,) cos (« — a). 
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En pratique on remarque que M, est petit et voisin de y, on 
posera : 
M, = y — Ay, 
ou: 
are tg y 
sin 4’ 





Ay = y — est donné par une table. 


On aura ainsi y, A y et M, en ’. 
x étant exprimé en ': 
tg (x — a9) = @ sec (3, + M,) cos M, sin 4’. 


On calculera log tg (2 — a) par cette formule, log (cos M, sin 1’) 
est donné par une table d’argument M,. 
Une table donne : 


U = log Cea en fonction de log tg (2 — ay), 


9) 
On en déduit : 
log (« — a) = log tg (a — a,) + U. 
Enfin pour avoir d remarquons que : 
log tg ¢ = log tg (6, + M,) + log cos (2 — a), 
log cos (x — a») est une petite quantité négative. On écrira : 


log cos (2 — ap) 


S== 8 = ré pour 4” 
6=6-+M,+e avec « ~~ differ. de log tg é pour 1”’ 





e’ est toujours négatif. 

Signalons qu’on trouve souvent au début des catalogues photo- 
graphiques des tables facilitant considérablement le calcul des 
a, 0 a partir des 2, y. 


Influence de la précession sur les constantes d’un cliché. — La 
précession ne modifie évidemment pas les coordonnées X, Y des 
étoiles sur les clichés, elle ne modifie que les constantes. Les coor- 
données a, 5, du centre se trouvent modifiées et les axes standard 
subissent simplement une rotation autour du centre. 

On sait que les coordonnées a, 0) du centre vérifient le systéme : 


: dt 
(4) ke 
dt 


\“a = Mm + ih tg orn sin Hoy 


= nN COB 2p. 
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Considérons un point a, 5 trés voisin de a», d9, ses coordonnées 


standard sont : 
x = (x — 4%) COS Sy 





(5) y = 6 — 89. 
Leurs variations sont donc : 
2 é dé 
- =(4—F) cos 55 — sin 6 see (a — a,) 
dy __dé dv 
Gin ube (ar 


Les quantités - et a sont données par des formules analogues 


a (4), o4 on remplacerait x, et J) par a et 0, on en déduit : 


da 


7 n{tg 6 sin 2 — tg 6, sin a]cos o + 7 COS ao SiN 49-(a — a) 


=) = n[cO8 « — COS ap]. 

Ou, en remplagant les différences entre parentheses par les infi- 
niments petits équivalents et en exprimant ceux-ci au moyen de x 
et y tirés des formules (5) : 


dz : 
dq = 7 Sin a sec by Yy- 


{ ty 


di — 7 8in ay Sec 8, + x. 


On en déduit que l’angle Q des axes standart A l’époque t’ 
avec les axes standart d’une époque origine ¢ est défini par: 


ae SRL REY TS 9A 
fe 


On en déduit : 
= 


2 
bolt!) — B0(t) = 3’ — 2) + Be — 9), 


a(t!) — ag(t) = a(t’ —t) + a(t! —2)?, 


' 1 Q,,, : 
a(t) = a(f — 2) + He — 4). 
avec : 
a =m + n tg 6, sin ap, 


Be ep Aan ee ty. tgé 2 si 2 
di 8% 0 gy + Mn tg % Cos a, + n* Sin a9 COS a (1 + 2tg? dy) 





6; = N COS %, 


5 __dn : ; 
2 = FF 008 % — mn sin a) — n? tg 6 sin? ap. 
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Q, = — n Bin a sec op, 
Pb lat dn . a wer 
2 = — GF SiN a SeC %) — mn cos a sec 89 — 2n* sin a COs a sin dy sec? dy. 
m = + 46",085 = 8 
+ 38,0728 din _ 0,000018 
n= + 20',047 = + 48,3365 = + 0,0000972 rad." — 0 000085. 


Pour tenir compte de la précession il suffit donc d’appliquer 
celle-ci au centre a, 0) et de faire tourner les axes standard de Q; 
les modifications correspondantes de a, 6, c, a’, b’, c' s’obtiennent 
par les formules classiques de rotation des axes. 

On voit donc que les catalogues en coordonnées rectilignes sont 
d’un. maniement plus commode que les catalogues en coor- 
données équatoriales. 


Mesure des magnitudes 


Définition. — Soit E l’intensité lumineuse provenant d’un 
astre et regue par un observateur terrestre. 

La magnitude ou grandeur m satisfait aux conditions suivantes : 

1) Si E et E’ sont les intensités lumineuses de deux astres, 


m et m’, leurs magnitudes, m’ — m est une fonction de ot 
E 
m' —m = fl 


et lorsque l’éclat d’un astre est multiplié par un facteur 
constant, sa magnitude est augmentée d’une quantité constante. 

2) L’éclat des étoiles de magnitude m + 5est 100 fois plus faible 
que celui des étoiles de magnitude m. 

3) Les étoiles de type spectral AO de magnitude 5,5 voisines du 
pole nord ont par convention la magnitude qui figure dans les 
catalogues de Harvard. Ces étoiles servent de zéro 4 l’échelle 
des magnitudes. 

De la condition 1 on déduit sans peine que m est de la forme : 


m = A log E + const. 
La condition 2 donne A car : 
eee. es 
mm — m= pour E = i00’ 
d’ou: A =— 2,5. 


Ainsi : 
m = — 2,5 log E + const. 
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ou, en prenant pour unité d’éclat l’éclat d’une étoile de magnitude 
Zoro : 

m = — 2,5 log E 

Bee een 


On en déduit que les étoiles de magnitude m sont 10° = 2,512 
fois plus brillantes que les étoiles de magnitude m + 1. 

Le tableau ci-dessous donne |’éclat correspondant aux diverses 
magnitudes : 


Magnitude 0 1 2 3 % 5 6 aK: 


Addition des étoiles. — Imaginons que les images de deux étoiles 
de magnitudes m, et m, se superposent sur la rétine de l’obser- 
vateur ou sur une plaque photographique, en sorte qu’on croit 
n’observer qu’une seule étoile. Quelle est la magnitude m de celle- 
ci ? La réponse est facile : 


10— 9.4m — 49—0,4m + 10 9.4 me, 
Posons : 
A aaah ca hee Ll ea 
On a: 
m=m + BH. 


La quantité 1, qui ne dépend que de m, — m,, a été réduite en 
tables. 


Diverses catégories de magnitudes 


Pour que la définition précédente de msoit exempte d’ambiguité, 
il faut définir le récepteur qui sert A mesurer Léclat. 

En effet les divers récepteurs (ceil humain, plaques photogra- 
phiques), utilisés pour recueillir les radiations envoyées par les 
astres, ne mesurent pas l’énergie totale recue. 

L’ceil, par exemple, n’est sensible qu’aux radiations visibles 
et il est inégalement sensible pour les diverses couleurs. 

Aussi faut-il considérer que, dans la définition précédente, E 
désigne non pas I’énergie lumineuse de Pastre, mais seulement 
la partie de cette énergie, qui est absorbée par le récepteur. 
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Il y a donc autant de sortes de magnitudes que de récepteurs, 
et pour un méme astre les diverses magnitudes sont différentes. 

Par exemple une étoile de type spectral B et une étoile de type 
spectral M de mémes magnitudes visuelles n’auront pas la méme 
magnitude photographique, car l’étoile B plus riche en radiations 
violettes et ultraviolettes sera plus brillante pour la plaque 
photographique que l’étoile M dont la lumiére est surtout jaune 
et rouge. Soit f (A) dd lénergie du spectre d’une étoile dans la 
région i, 4 + dd. Soit a() le coefficient d’absorption du récep- 
teur pour cette longueur d’onde. 

La partie de la lumiére de l’étoile de longueur d’onde 2, A + da 
apporte a E la contribution f (2) a (A) di, on a donc: 


+ oc 
E= f f(ra(a)da. 


D’autre part l’énergie rayonnante totale est : 
r+ oe 
Etolale = | f(A)dd. 
/0 

On voit done qu’a égalité de Ez, E, c’est-a-dire m, dépend a la 
fois du récepteur et de la répartition totale de l’énergie dans le 
spectre de l’étoile. Les magnitudes, que l’on considére le plus 
fréquemment, sont réunies dans le tableau suivant : 


Intervalle de 


Notation Magnitude Récepteur sensibilité 
en longueur d’onde 


Mp Photographique |Plaque photograp- 
phique ordinaire}| 3.800 a 5.000 


Mo Visuelle (Hil humain 4.500 a 6.000 


Photovisuelle {Plaque orthochro- 
matique aprés in- 
terposition d’un 
écran jaune 5.000 a 6.000 


pv 





Mbol Bolométrique {Corps noir, ’atmo- 
sphere étant sup- 
primée —na+t+o 
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Ces magnitudes sont généralement différentes pour un meme 
astre, Leurs différences sont désignées par : 


¢ = M, — M,, = indice de coloration. 
My — Myo. = indice de chaleur. 


L’indice de coloration correspond en effet & peu prés a la couleur 
de l’étoile; m, correspond a l’intensité Ep du spectre de l’étoile dans 
le bleu le violet et V’ultra-violet, et mpo a ’l’intensité Epo de ce 
spectre dans le vert jaune et le rouge. 

Les unités pour Ep et Ep, étant les valeurs correspondantes 
pour une étoile AO de magnitude O ona : 

¢ = — 2,5 log a 

Par conséquent, sic est positif pour un astre c’est que cet astre 
est relativement plus rouge qu’une étoile de type spectral AO, 
si c est négatif au contraire l’astre est plus bleu. 

Théoriquement l’indice de coloration ne peut pas prendre des 
valeurs quelconques : Si on calcule Ep et Epe d’aprés la loi de 
répartition de l’énergie dans le corps noir de température T et 
d’aprés les valeurs de a(¢) qui correspondent 4 l’ceil et a la plaque 
photographique, et si on forme : 





¢=— 2,5 log 5” 
pe 


On obtient une fonction de T qui décroit de + © &a—0,S8en- 
viron lorsque T croit de0 a+ o. 

Nous étudierons dans un autre fascicule ces indices de coloration 
et leur corrélation avec les types spectraux. 


Les problémes réels de la photométrie stellaire 


On peut se proposer en photométrie stellaire deux buts distincts 
exigeant des méthodes différentes : 


1) Mesurer avec le plus de précision possible les variations 
d’éclats de faible amplitude d’une méme étoile. 

2) Comparer entre elles des étoiles dont les éclats sont trés diffé- 
rents. 

Pour étudier la courbe d’une étoile variable il suffit de connaitre 
en effet les variations de sa magnitude au cours du temps par com- 
paraison avec des étoiles voisines, cela peut se faire avec une 
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- erreur moyenne de 0,01 magnitude, et il importe peu de connaitre 
avec la méme précision sa magnitude a un instant origine rappor- 
tée a l’échelle internationale. 

Par contre pour les recherches de statistique stellaire et en par- 
ticulier pour les évaluations de distances stellaires, il importe 
de connaitre la différence des magnitudes de deux étoiles dont les 
éclats sont dans le rapport de 4 a plusieurs millions, la précision 
d’une telle mesure est forcément inférieure & celle de la mesure 
des faibles variations d’une étoile variable, mais il importe peu que 
des erreurs accidentelles de 0,1 magn. se produisent pour quelques 
étoiles, ce qui importe c’est que l’échelle de magnitudes établie 
ne comporte pas d’erreurs séculaires, par exemple qu’on n’ait 
pas : 

m = — (2,5 + «) log E, 
¢ gardant un signe constant tout le long de l’échelle. 

Seule cette derniére espéce de mesure importe pour la statis- 
tique stellaire, nous nous y bornerons. 

Bien que nous ayons en vue l’exposé des méthodes de photo- 
métrie photographique, nous allons rappeler briévement deux 
méthodes de photométrie visuelle qui ont servi par le passé a 
établir des catalogues trés étendus encore utilisés quelquefois en 
statistique stellaire. 


Photomeétrie visuelle statistique. — Méthode ancienne. — 
Les anciens évaluaient déja les magnitudes stellaires ; leur procédé 
consistait & estimer l’éclat d’une étoile d’aprés son aspect dans 
un instrument donné et pour un observateur donné. La forme 
la plus précise qu’on ait donné a cette méthode est la suivante : 


Soit E,, E., Ks....... En, une série d’étoiles, on range ces 
étoiles en groupes. 
4 Bi SPM ibeleu aid estonia sie En, es, 
9 a E,, 
p E, pac Baier es: 


de telle sorte que les étoiles d’un méme groupe aient le méme 
éclat et que lorsqu’on passe d’un groupe au suivant l’éclat des 
étoiles soit multiplié par un facteur constant K. 

L’ ceil est capable de juger sile rapport des éclats e, et e, des groupes 
G, et G, est le méme que le rapport des éclats eq et eq4, des 
groupes Gq et Go4,. 
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Puis on attribue aux groupes, qui se succédent, des magnitudes 
qui différent d’une constante. 

On constate sans peine que cette définition des magnitudes 
stellaires est la méme que celle que nous avons déja donnée. On 
choisit presque toujours K de la fagon suivante : 

La différence, des éclats de deux groupes consécutifs est la 
plus petite différence d’éclat observable. 

Si on adopte cette convention, les groupes Ge;, et G, ont 
bien leurs éclats dans un rapport constant, la loi de Fechner nous 


apprend en effet que “ett est constant, car la plus petite 
qd 


variation d’éclat dE perceptible pour un objet d’éclat E est propor- 
tionnelle a E. 

Cette méthode, ou méthode de l’estime, a été employée jusqu’en 
1870, Argelander I’a codifiée sous le nom de méthode des degrés. 

C'est par ce procédé qu’ont été déterminées toutes les magni- 
tudes antérieurement 4 cette date. 

Elle n’est plus utilisée aujourd’hui pour établir une échelle 
photométrique précise ; mais elle rend des services dans ]’étude 
des étoiles variables, on se contente alors de comparer une étoile 
a des astres proches dont les magnitudes sont voisines de celles de 
Pétoile considérée. 


Le photométre méridien. — Pickering imagina et réalisa l’ins- 
trument suivant : 

Une lunette L horizontale est dirigée vers la ligne est-ouest, 
cette lunette comprend deux objectifs O, et O., devant chacun 
desquels se trouve un prime a réflexion totale, qui renvoie dans 
Pobjectif correspondant, image d’une étoile lorsqu’elle passe 
au meéridien. On renvoie dans O, l’image d’une étoile a étudier et 
dans O; ’image d’une étoile qui sert d’étalon, la polaire par exem- 
ple. 

Les objectifs sont disposés de maniére A former les images des 
étoiles en deux points voisins de leur plan focal commun. Sur le 
passage des deux faisceaux F, et F,, issus de O, et de O., on place 
un prisme de Rochon qui décompose chacun d’eux en deux fais- 
ceaux I’, et F,", F’, et F's, polarisés suivant deux directions 
perpendiculaires. ; 

I’, et I’, sont polarisés dans le méme plan, et I’, et I’, sont 
polarisés dans un plan perpendiculaire au premier. 
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On observe ces 4 images & travers un Nicol, on tourne celui-ci 
de fagon a égaliser les éclats de I’, et I’, par exemple. De l’angle 
dont a tourné le Nicol par rapport aux plans de polarisation des 
rayons, on déduit sans peine le rapport des éclats des deux étoiles. 

Le photométre, dont, nous venons de décrire le principe, a subi 
de nombreux perfectionnements. 

Pickering a fait établir deux instruments de cette sorte, l'un 
a Harvard (hémisphére nord) et un autre A Arequipa (hémisphére 
sud). 

Avant d’étudier les méthodes de photométrie photographique 
signalons que la plaque est plus sensible que l’ceil A ce point de 
vue : La plus petite différence d’éclairement d’une plage uni- 
forme perceptible pour l’ceil est égale environ a 1/100 alors que 
pour la plaque photographique cette quantité est de 1 /300. 


Catalogues de magnitudes visuelles. — Le plus important 
catalogue formé au moyen de la méthode d’estime visuelle est 
la B. D. (Bonner Durchmusterung) complétée par la S. D. (Siidli- 
che Durchmusterung) qui contient les magnitudes visuelles esti- 
mées de prés d’un million d’étoiles jusqu’a la 10° grandeur envi- 
ron. 

La meilleure maniére de connaitre les erreurs systématiques 
et accidentelles des magnitudes de la B. D. est de comparer celles- 
ci aux magnitudes déterminées avec le photometre méridien 
d’Harvard, que l’on considére comme exactes, on cherche les 
étoiles communes & la B. D. et aux catalogues d’ Harvard et onen 
déduit les corrections 4 apporter 4 la B. D.. 

De nombreuses comparaisons de cette nature ont été faites, 
particuliérement par Pickering (+), V. Seeliger (?), Hopmann (’), 
Pannekoek (4), dont les travaux ont étérésumés par Lundmark (°). 

La figure 2 donne la magnitude moyenne des catalogues d’ Har- 
vard correspondant & une magnitude donnée de la B. D. 

Le travail le plus complet est celui de Pannekoek qui a comparé 
les magnitudes de la B. D., msv, aux déterminations effectuées 
a Harvard mg. Il a trouvé ainsi que les msp sont entachées d’er- 


(1) Hare. Ann., vol. 24 et vol. 72. 

(2) Sitzber. der Kénig. Akad. d. Wiss. 28, p. 147, 1898. 

(?) Inaugu. Dissert. Bonn, 1914. 

(*) Public. of the Astr. Inst. of. Univers of Amsterdam, 1924. 

(5) Handbuch. der astrophysik. Bd V 1*® moitié, 17° partie, chap. Iv, p. 259. 
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reurs systématiques, qui dépendent de la magnitude des étoiles, 
de leur position («, 5) dans le ciel. et de la densité stellaire dans leur 
voisinage. Les variations les plus importantes de ms — Msp sont 
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Fig. 2.— Comparaison des magnitudes de la Bonner Durchmusterung 
et des magnitudes d’Harvard 


Abcisses ; Magnitudes de la B. D. mpp. 


Ordonnées : Magnitudes de Harvard, mg. La courbe en trait plein représente la 


valeur moyenne de my corresqondant 4 chaque valeur de mrp. La droite pointillée 
est la courbe: mpp = my. 


celles qui dépendent de map et de 0, et dont le tableau ci-dessous 
donne un résumé. 

On voit d’aprés ce tableau que les erreurs systématiques des 
Msp atteignent 0,4. Hopmann a remarqué également que les 
étoiles sont notées trop brillantes dans la B. D. si elles sont dans 
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une région pauvre en étoiles, et trop faibles lorsqu’elles sont dans 
une région riche. 
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Quant aux erreurs accidentelles, elles paraissent indépendantes 
de la région du ciel étudiée : L’erreur moyenne des différences 
Mu — Msp est 0,26. 

Tout travail statistique basé sur les données de la B. D. doit 
tenir compte des erreurs systématiques dont nous venons de parler. 

Signalons que les magnitudes du catalogue de |’Astronomische 
Gesellschaft (A. G.) sont également estimées et identiques 
pratiquement a celles de la B. D. 


Revised Harvard Photometry. — Nous avons décrit le photométre 
méridien de Pickering, divers exemplaires de cet instrument 
installés 4 Harvard et a Arequipa ont servi depuis 1870 a faire 
des millions de mesures dont on a déduit plusieurs catalogues (*) 
constituant la Harvard Revised Photometry R. H. P. Le catalogue 
de H. A. 50 donne les magnitudes finales de 9.110 étoiles jusqu’a 
la grandeur 6,5 et celui de H. A. 45 donne les magnitudes de 36.682 
étoiles d’éclat inférieur 4 la grandeur 6, 5. L’erreur moyenne de 
ces magnitudes est 0,07. La R. H. P. constitue le premier travail 
de photométrie visuelle statistique basé sur des mesures et non 
sur des estimations. 

Sous ladirection de Pickering (2), des échelles de magnitudes 
visuelles allant de la 12° a la 16@ grandeur ont été établies en 





(‘:) Harvard Annals, vol. 14, 93, 24, 34, 44, 45, 46, 50 et 54. 
(2) Photometric Magnitudes of faint stars. Mém. Amer. Acad. Arts et Sciences, 


44, n° 4 (Cambridge 1923). 
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divers points du ciel, ces mesures ont été faites par collaboration 
entre plusieurs observatoires. 

Signalons simplement les catalogues de magnitudes visuelles de 
haute précision mais comprenant trop peu d’étoiles pour avoir 
quelque utilité en statistique. La Potsdamer Durchmusterung (7) 
établie par Miller et Kamp, comprend des étoiles plus brillantes 
que la magnitude 7,5 (erreur moyenne 0,5). Miller a publié par la 
suite un catalogue d’étoiles voisines du péle Nord (?). Le catalogue 
de Zinner (3) comprend 2.373 étoiles visibles & Dceil nu, erreur 
moyenne 0,04. 

Parkhurst (4), a établi les magnitudes d’un grand nombre 
d’étoiles de comparaison pour l'étude de certaines étoiles variables. 

Fessenkoff (5) a mesuré les magnitudes de 1.155 étoiles voisines 
du pole. Signalons enfin les recherches de Galissot (°) et de Danjon 
et Rougier qui ont comparé entre eux les catalogues précédents. 
Danjon a entrepris des mesures de haute précision au moyen du 
photométre a ceil de chat de son invention. 


Photomeétrie photographique et photovisuelle. Méthodes 
basées sur la mesure des images focales. — Les méthodes 
de détermination des magnitudes photographiques et photovi- 
suelles sont les mémes. Pour déterminer les premiéres, on photogra- 
phie directement sur plaques ordinaires et pour déterminer les secon- 
des, on photographie sur plaques orthochromatiques, c’est-a-dire 
sensibles 4 toutes les radiations, aprés avoir interposé devant la 
plaque un écran qui ne laisse passer que le jaune et le vert. 

Nous étudierons dans le fascicule V de cette série les différences 
entre les magnitudes visuelles, photographiques et photovisuelles. 

Il est important d’étudier la photométrie photographique car si 
on examine de prés les méthodes d’évaluation des distances stel- 
laires on voit que les principales d’entre elles sont basées sur des 
mesures de photométrie photographique. 


(2 ee cafes Observ. Potsdam, Bd. 9 (1894), 13 (1899), 14 (1903), 
1906), 17 (1907). 


) 
( 
(?) polit Potsdam, n® 85 (1927). 

(*) Veréffentlichungen der Sternwarte zu Bamberg. Bd. 2 (1926). 
(‘) Research in stellar Photometry. Carnegie Publications n° 33. 
(°) 

(°) 


16 


5) Photometrical Catalogue. State Editorial Office of Ukraina. Charkov 1926. 


*) La photométrie du point lumineux. Thése Lyon, 1921. 
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On a imaginé deux sortes de méthodes de photométrie 
photographique, la méthode des images focales et la méthode 
des plages. 

La méthode des images focales consiste & mesurer les dimen- 
sions des images données par les étoiles sur une plaque placée 
au foyer d’un instrument photographique. 

La magnitude d’une étoile se déduit du diamétre D de latache 
produite sur la plaque photographique. Si I est Vintensité 
lumineuse photographique de l’étoile et t le temps de pose, on a: 


D-<sf(1;-2), 


On acrulongtemps que D était fonction de la quantité totale 
de lumiére I x #, recue par la plaque pendant la pose, mais on a 
reconnu assez t6t qu’il n’en était rien. Dans ce qui va suivre 
immédiatement nous ne supposerons rien sur la fonction f (I, t). 

En pratique, voici comment on procéde : 

On mesure D et on en déduit des valeurs provisoires des magni- 
tudes. Cette magnitude provisoire est une fonction de D, arbi- 
traire théoriquement, mais choisie en pratique de maniére que les 
magnitudes provisoires soient voisines des magnitudes réelles 
ou d’une fonction linéaire de celles-ci. 

Puis, par des méthodes que nous allons exposer, on dresse une 
table, qui donne la magnitude réelle en fonction de la magnitude 
provisoire. 

Grace 4 cette table et & la mesure de D, on peut mesurer les 
magnitudes des étoiles du cliché. 


Méthode de comparaison 4 une séquence. — La méthode la plus 
simple, pour trouver la relation entre les m provisoires et les m, 
consiste & photographier la région 4 étudier, et immédiatement 
aprés avec le méme temps de pose, une région appelée « séquence » 
dans laquelle les magnitudes des étoiles ont été déterminées une 
fois pour toutes; ¢ étant le méme dans les deux poses, les étoiles 
de méme m donnent des images de méme D, donc de méme 
Mprov. Comme on connait les mde la séquence on mesure les moprov 
de ces’ étoiles et on en déduit la relation (m, mprov) que l’on étend 
alors a la région étudiée. 

Nous citeruns tout a l’heure les principales séquences, auxquelles 
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on peut se reporter, la maniére dont on les a établies et les di- 
verses corrections A introduire dans les mesures. 
. . sg “-. 
En général il est bon de faire plusieurs poses dans l’ordre sul 
vant : 
séquence, région, région, séquence, 


de maniére a vérifier que la transparence de l’atmosphere n’a pas 
varié pendant l’observation, ce qui rendrait la méthode illusoire. 





Fig. 3. — Courbe d’étalonnage photométrique d’un cliché par comparaison 
avec une séquence. 


Abcisses : Magnitudes provisoires m, mesurées sur le cliché. 
Ordonnées : Magnitudes m des étoiles de la séquence. 


Chaque étoile de la séquence donne un petit point. Les gros points représentent les 
moyennes des points précedents. La courbe est la relation m = f (m,) adoptée. 


Pour éviter la superposition des images on décale légérement 


la mise en place en x pour la séquence et en y pour la région a 
étudier. 


De cette maniére les étoiles de la séquence se présentent sous 


PHOTOGRAPHIE STELLAIRE 33 


la forme de deux images décalées en a et se distinguent immédia- 
tement des étoiles de la région étudiée. 

Cette méthode de comparaison A une séquence est fort simple, 
mais elle ne suffit pas, il faut d’abord montrer comment on a pu 
déterminer les m des étoiles des séquences connues actuellement ; 
de plus, certaines séquences s’arrétent a la 15° grandeur et 
il faut pouvoir déterminer les magnitudes d’étoiles plus faibles. 


Autres méthodes. — Toutes les autres méthodes sont basées sur 
Pidée suivante. Au moyen de procédés que nous allons exposer 
on forme des images stellaires qu’on sait étre dans des rapports 
connus d’éclats, pour ces images les différences des magnitudes 
réelles m: 

A=>m—m,. 
sont connues. 

Soient mMyprov et Mgprov les magnitudes provisoires de ces 
images, et : 

m = f(Myrov) la relation inconnue entre m et Mprov. 


On aura : 
f(m, prov) ti ® f(ma, oe) — A. 


Si on a ainsi un certain nombre d’équations, on en déduit la 
fonction f & une constante prés. En pratique on prend : 


f(z) = av® + bx? + cx +d 


a, b, et c sont définis par les équations : 
a(m?, — my) + b(m?, — mip) + c(msp — Moy) = A, 


que l’on traite par la méthode des moindres carrés. 

Pour obtenir la constante d, il faut connaitre la magnitude 
d’une étoile au moins du cliché ; on emploie pour cela la méthode 
précédemment décrite : On compare la région & une séquence. 

L’avantage de ces méthodes réside dans ce fait qu’elles peuvent 
étre étendues a un intervalle de magnitudes bien plus étendu que 
celui des séquences auxquelles on est obligé de se reporter finale- 
ment et qu’elles permettent de vérifier et au besoin de rectifier 
ces séquences; enfin il est nécessaire de les avoir & sa disposition 
pour établir les séquences. 

Il nous reste & montrer comment on peut produire des images 
stellaires, dont la différence des magnitudes est connue. 


Minevr, III. 
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Méthode de la grille photométrique (Hertzsprung) (*). — On place 
devant l’objectif une grille formée de fils métalliques rectilignes, pa- 
ralléles, d’épaisseurs égales a, séparés par des vides égaux b. Cette 
grille joue le réle d’un réseau de diffraction ; la théorie classique de 
la diffraction nous apprend qu’une étoile donne dans le plan focal 
de l’instrument une image centrale entourée d’images de diffraction. 
Les deux images de diffraction d’ordre p sont placées symétri- 
quement par rapport a l’image centrale, a des distances qui corres- 
pondent a4 une déviation angulaire de : 


ie ee 
a 


=) (radians) ot K est un entier, 


par exemple si 


a+b=1cm. = 0'5 9 Penne Wy be 


Soit 
I, Pintensité du faisceau incident, 
I, ’intensité de image centrale, 
I, Pintensité des p'*™s images. 
On a: 
res eae 


5 ee b 
I, ae I, pr sin? Sua “ptr 


I ate’ : 
te est donc indépendant de I, et n’est fonction que de a, > et p, 


Ainsi la différence des magnitudes de Vimage centrale et de la 
premiére image de diffraction est une constante qui peut étre 
calculée au moyen des dimensions de la grille en appliquant la 
formule précédente. 

La condition imposée au paragraphe précédent est donc remplie 
puisque la différence m, — m, entre les magnitudes correspondant 
a Pimage centrale et 4 la premiére image est constante et peut étre 
évaluée. Cependant l’expérience a montré que la différence de 
magnitude observée entre l’image centrale et Jes deux premieres 
images de diffraction est inférieure a celle que prévoit la théorie 
précédente : Par exemple Vyssotsky (?), utilisant un réseau pour 


(*) Astron. Nachr., vol. 186, p. 177 (1910). 


(?) Vyssotsxy, The photovisual magni rt 
’ gnitude of the compan S : 
Journ., vol. 78, n° 4, p. 4, juillet 1933 ae 
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lequel a = 0,129 mm. et 6 = 12,6 millimetres a trouvé par 
Pobservation des Pléiades m, — m, = 8,86, alors que la théorie 
prévoit m, — my = 9,96. Bucerius (?) explique ces différences par 
le fait que le raisonnement précédent s’applique & un réseau de 
traits, infini en tous sens, alors qu’en pratique on limite ce réseau 
a une ouverture circulaire ; mais il semble que ceci ne suffise pas 
a expliquer les différences observées et la réflexion de la lumiére 
par le bord des fils de la grille peut également intervenir. 

Quoi qu’il en soit, il est nécessaire pour appliquer la méthode de 
la grille, de déterminer les rapports 51 par des expériences de 
laboratoire (?), et c’est ce qui a été fait par tous les astronomes qui 
ont utilisé cette méthode ; on peut éviter ces mesures de labora- 
toire en déterminant les constantes de la grille au moyen de sé- 
quences stellaires ou les magnitudes sont bien connues. 


Deuxiéme méthode dutilisation de la grille. — (Kapteyn et 
Wirtz (*)). On utilise ce fait que le rapport : 





I b \3 
L=(s-3) : 


de l’intensité lumineuse de l’image centrale avec grille, 4 l’intensité 
lumineuse de image sans grille est connu. 

On fait successivement deux poses de durée égale, l’une avec 
grille, en décalant légérement l’instrument entre les deux poses, 
Pautre sans grille, les deux images d’une méme étoile sont dans 


le rapport d’intensité, “ Cette méthode présente l’inconvénient 
0 


de supposer la transparence de l’atmosphére constante durant 
Vobservation, mais elle présente sur la précédente |l’avantage 
suivant : les images que l’on compare sont bien rondes toutes les 
deux. Dans la méthode précédente, au contraire, on compare l’image 


(1) Bucertus, Astron. Nachr. Band., 246 p. 44, 1932. 

(2) Voir par exemple : Photographic Photometry with the 60 inch reflector of 
the Mount Wilson solar Observatory. Astroph. Journ., vol. 39, p. 307 (1944) 
ou Contrib. du Mt. Wilson, n° 80. 

(8) F. H. Szares. Photographic photometry with the 60 inch reflector of the 
Mount Wilson solar Observatory. Astroph. Journ., vol. 39, p. 307 (1944) ou 
Mt. Wilson Contrib., n° 80. 
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centrale qui est bien ronde & la premiére image de diffraction, qui 
est souvent un peu allongée. 





Fig. 4. — Grille photométrique 


Abcisses : Rapport des vides b a la période a + 6 de la grille. 

Ordonnées : Différence de magnitude entre l’image centrale et la premiére image de 
diffraction (courbe 1) entre l'image centrale avec grille et l'image sans grille (courbe 2), 
entre la premiére image de diffraction et l’image sans grille. On remarque que pour b = a 
la courbe 3a a un minimum égal a 2,48, ceci suggére de comparer l’image sans grille a la 
premiére image de diffraction en utilisant une grille dont les pleins égalent les vides, 
une petite erreur sur b et a n’entraine qu’une erreur négligeable sur m. On sait malheu- 
reusement que le m observé différe du m calculé. 


Méthodes des écrans. (Seares (2)). 

Soit une suite d’écrans percés d’ouvertures circulaires de sur- 
faces S, So........ eases 

Faisons sur une méme région du ciel des poses de mémes durées 
en interposant successivement les écrans et en décalant chaque fois 
instrument de maniére que les images successives d’une méme 
étoile ne se superposent pas. 

Les intensités des images ainsi obtenues pour une méme étoile 
sont dans des rapports constants et connus avec la premiére image : 





(‘) Kapreyn et Wirtz, Astron. Nachr., vol. 154, p. 317 (1901). 
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En effet, comme ¢ est le méme dans les diverses poses, le dia- 
métre d’une tache est une fonction de l’intensité de l’étoile. Pen- 


dant la p® pose il tombait sur l’objectif la fonction = de 
ey . . | 
la lumiére qui tombait pendant la premiére. Les images d’une 


étoile obtenues pendant les poses successives sont les mémes 
que celles d’une succession d’étoiles dont les intensités seraient : 


So Si, S;, ccc wees ay Seren f 


La condition requise pour l’application de la méthode précé— 
demment exposée, est done remplie, puisqu’on peut calculer 
les différences de magnitudes des images successives obtenues 
pour une méme étoile. 

Une méthode analogue a la précédente a été employée a Har- 
vard, mais au lieu d’employer un diaphragme circulaire on 
employait un diaphragme en forme de secteur circulaire. 


Méthode du prisme (Harvard). — On place au centre de lobjectif 
un prisme circulaire de trés petit angle et de petites dimensions. 
Les étoiles brillantes donnent ainsi deux images. L’une est obtenue 
directement a travers l’objectif, ’autre, legérement déviée par 
rapport ala premiére,est produite par les rayons lumineux qui 
ont traversé le prisme, ces deux images sont évidemment dans 
un rapport d’éclat constant. 


Méthode du spath @’Islande. — On place devant Ja plaque pho- 
tographique deux lames de spath d’Islande dont les directions 
principales forment un angle connu. Chaque étoile donne 4 images 
dont les intensités relatives sont connues. 


Loi de Schwarzchild. — Schwarzschild a cherché la forme de 
la fonction D = f (I, t) qui donne le diamétre d’une image stellaire, 
ou, ce qui est équivalent, la magnitude provisoire, en fonction de 
Vintensité I de cette étoile et de la durée de pose ¢. Il a montré 
qu’en général D est une fonction de I, ou p est un exposant 
variant suivant les émulsions de 0,80 a 0,85: 


D = f(It?). 


Si la loi de Schwarzchild est vérifiée pour les plaques que l’on 
utilise, on peut déterminer rapidement les grandeurs d’étoiles 
trés faibles par la méthode que nous allons exposer. 
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Méthode des poses de longueurs différentes. — Faisons sur une 
méme région du ciel deux poses de durées différentes t, et t,, avec 
le méme instrument, chaque étoile donnera deux images E, et E, 
de diamétres : 

Di= f(t?) D.=f(It}), 


Désignons par m = o(D) la magnitude d’une étoile, qui donne 
lors de la premiére pose une image de diamétre D. La différence 
m, — m, = 9(D,) — 9(D,) des magnitudes m, et mg, qui corres- 
pondent aux diamétres D, et D, de image d’une méme étoile sur 
les deux poses est constante. En effet D est la fonction m = 9(D) 
est définie par : 


D = f(10 © as mt), 


m, et mz sont done définis par : 


Divisons ces équations membre & membre : 
the LE t,\? 
4Q— 9,4 (m, — ma) __ (3) ; 
m, — mz est bien une constante indépendante de l’étoile. On dé- 
termine cette constante au moyen de quelques étoiles de magni- 
tudes connues. Si on ne connait pas les magnitudes de quelques 
étoiles de la région étudiée, des expériences de laboratoire faciles 
a imaginer donnent p, on en déduit m, — mo. 
Les différences des magnitudes des étoiles étant connues de proche 
en proche il suffit d’avoir la magnitude d’une étoile pour connaitre 
celles de toutes les autres. 


Comparaison des méthodes précédentes. — La méthode de la grille 
évite les inconvén ients provenant des variations de transparence 
de l’atmosphére pendant les observations, Mais souvent les images 
secondaires sont allongées et difficilement mesurables. 

La méthode des poses successives avec des écrans souléve 
diverses objections : 

La transparence de l’atmosphére peut varier d’une pose a l’autre 
et troubler considérablement les résultats. On évite cet inconvé- 
nient, en faisant quatre poses alternées et en multipliant les déter- 
minations. 
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La variation de louverture de l’instrument modifie la tache 
de diffraction des astres. Le diamétre de cette tache est en effet, 
toutes choses gardées, inversement proportionnel A l’ouverture. 
Comme nous l’avons dit, les images des étoiles proviennent de la 
diffusion de leur lumiére dans la gélatine, elle ne dépendent donc 
que de leur éclat et non de la tache de diffraction. Mais dans quelle 
mesure cela est-il vrai ? 

Des recherches ont été faites par Seares, au Mont Wilson, pour 
élucider cette question : 

Il s’agit en somme de savoir si des quantités de lumiére égales, 
réparties sur des surfaces d’extensions différentes, mais restant 
dans les limites des taches de diffraction, produisent des images 
stellaires identiques. Seares a fait des expériences dans ce but en 
photographiant une méme étoile avec des durées de pose égales 
mais en placant la plaque dans une série de positions en dehors 
du foyer. La lumiére de l’étoile se répartissait chaque fois sur 
une surface d’autant plus grande qu’on se trouvait plus loin du 
foyer. 

Seares a montré ainsi (pour le télescope de 1 m, 50) que si on 
réduit le diamétre de ouverture dans le rapport de 10 a 1, ce qui 
correspond & une différence de 5 grandeurs, la correction due a 
la variation des dimensions de la tache de diffraction est inférieure 
&.0,03 magn. pour un réflecteur. Ainsi, dans ces limites, la 
diffraction ne géne pas les mesures photométriques 


Les séquences photographiques et photovisuelles 


La séquence polaire nord. — La région voisine du péle 
nord est constammant observable de ’hémisphére nord et reste 
4 une hauteur constante au-dessus de l’horizon ; il est donc naturel 
qu’on lait choisie pour y établir une sequence puisqu’elle est 
utilisable dans les mémes conditions 4 une époque quelconque de 
Pannée et a une heure quelconque de la nuit. 

Cette séquence a fait l’objet de nombreuses recherches photo- 
métriques que nous citons plus loin, ces recherches ont été résumées 
et discutées en 1922 par la commission de photométrie stellaire 
de ’ Union astronomique internationale présidée par F. H. Seares, 
et la conclusion de cette étude a été la publication dans le tome Il 
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des Transactions de l'Union, des magnitudes photographiques 
et photovisuelles de 96 étoiles situées & moins de 10’ du péle nord 
pour 1900. 

L’échelle de magnitudes définie par la Commission porte le nom 
d’échelle internationale. Elle s’étend pour les magnitudes photo- 
graphiques de la grandeur 2,5 (étoile polaire) a la grandeur 20. 
Les résidus entre les magnitudes adoptées par la Commission 
et les déterminations faites par divers observatoires atteignent 
rarement 0,05. 

Pour les magnitudes photovisuelles, léchelle internationale 
s’arréte 4 la magnitude 17,5 quicorrespond environ 4 la magnitude 
photographique 19. Les déterminations photovisuelles sont moins 
nombreuses que les déterminations photographiques. L’échelle 
photographique internationale est trés satisfaisante actuellement, 
en ce sens qu’elle n’est pas entachée d’erreurs d’un ordre 
de grandeur accessible aux procédés actuels de mesures, on 
ne peut malheureusement en dire autant de l’échelle photovi- 
suelle. 

Les recherches photométriques modernes utilisent toujours 
cette séquence internationale comme élément de détermination 
des magnitudes. Elle constitue une base excellente pour les 
recherches de photométrie photographique. 

I] n’est pas sans intérét malgré cela de citer les déterminations 
de magnitudes de la séquence polaire Nord, faites avant 1922 car, 
d’une part ce sont elles quiont servia établir l’échelle internationale 
et d’autre part dans les recherches de statistique stellaire faites 
avant 1922, on a utilisé ces déterminations. I] importe donc pour 
discuter par exemple les dénombrements d’étoiles par magnitudes 
faits avant 1922, de connaitre l’histoire et la valeur des diverses 
déterminations des magnitudes de la séquence polaire nord. 


Déterminations des magnitudes photographiques de la séquence 
polaire nord. — 1) Déterminations d’Harvard. Les premieres 
mesures furent faites 4 Harvard, sous la direction de Pickering, 
elles furent publiées dans le n° 170 des circulaires de Harvard 
(H. C. 170), et ont servi a étalonner toutes les échelles de magni- 
tude jusqu’en 1916. 

Par la suite, de trés nombreuses déterminations furent faites 
pour la plupart par Miss Leawitt avec 16 instruments différents, 
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(de quelques centimétres d’ouverture a 1 m. 50) et 6 méthodes 
différentes (grille, écran, prisme....) pour déterminer l’échelle des 
magnitudes. Les résultats ainsi obtenus se controlent mutuelle- 
ment et doivent étre exempts d’erreurs systématiques. 

Ces mesures aboutirent a une nouvelle publication dans le vol. 
71 des annales de Harvard (H. A.71). Les magnitudes de H. A. 71 
différent de celles de H. C. 170 comme I’a montré Miss Leawitt : 
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Le nombre et la diversité des méthodes et des instruments 
employés & Harvard garantit l’exactitude des résultats de H. A. 71. 

L’échelle de grandeur de H. A. 71, est dépourvue d’erreurs 
notables, coincide presque entiérement avec l’échelle internationale 
adoptée en 1922, on l’a appelée : échelle homogéne de Harvard 
(Harvard Homogeneous Scale ou H. H.). 

Lorsqu’un travail est basé sur la H. H. on peut en accepter les 
résultats sans modifications, mais lorsqu’il est basé sur la séquence 
publiée dans H. C. 170 (travaux antérieurs 4 1916) il importe de 
réduire les magnitudes qui y figurent a H. H. en leur appliquant 
les corrections du tableau précédent. 

Par la suite King (*) fit de nouvelles déterminations. 

2) Deux recherches trés importantes ont été faites au Mont 





() Kine, Harvard Annals, vol. 76, n° 10. Voir discussion par Szarges Mt. 
Wilson Contrilutions, n° 98. 
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Wilson. L’une est due A Seares (4), elle fut effectuée en 1915 et 
complétée incidemment grace aux clichés pris pour l’étude des 
S. A. Elle fut effectuée en utilisant le télescope de 1m. 50 avec 
divers écrans et grilles photométriques. Le résultat final fut pubhié 
en 1922. 

Seares et Humason (?) publiérent a la méme époque les résultats 
obtenus avec le téléscope de 25 centimétres et qui confirmeérent 
les précédentes. 

Les magnitudes du Mont Wilson s’étendent jusqu’a la 20° 
grandeur, alors que celles d’ Harvard s’arrétérent 4 la 168. 

3) Chapmann et Melotte (°) 4 Greenwich déterminérent en 1913 
les magnitudes des étoiles de la séquence polaire jusqu’a la 16¢ 
grandeur, au moyen d’un télescope de 60 centimétres, une fois 
réduits 4 H. H. leurs résultats sont satisfaisants. 

4) Jones (4) fit également de bonnes déterminations 4 Green- 
wich avec l’équatorial de la Carte du ciel. 

5) De nombreuses déterminations ont été faites 4 Potsdam avec 
le télescope de 80 centimétres et réduites par Dziewulski (5). Elles 
s’étendent de la grandeur 10 a la grandeur 16,5. 

6) La Géttinger Aktinometrie de Schwarzchild donne les gran- 
deurs de 11 étoiles brillantes de la séquence polaire. 

7) Parkhurst, 4 Yerkes, a accompli une ceuvre photométrique 
considérable et a déterminé en particulier les magnitudes de 650 
étoiles de déclinaisons supérieures 4 33° parmi lesquelles égale- 
ment 11 étoiles de la séquence nord jusqu’a la 8*™° grandeur. 

Comparaison de ces résultats. 

Elle a été faite par Seares qui a trouvé entre les magnitudes des 
étoiles de la séquence nord des différences notables dont il put 
trouver l’origine. 

Deux plaques photographiques différentes employées avec deux 
instruments différents ne sont pas sensibles de laméme maniére aux 
diverses radiations. Certaines plaques sont plus sensibles dans le 





(‘) F. M. Szargs, Photographic and Photovisual magnitudes of stars near the 
north pole. Astrop. Journ., vol. 41 (194 5) et Mt. Wilson, Contributions, n° 97, 

(?) Mt. Wilson Contributions, n° 234 et 235. 

(?) CHapMANN et MeLotre, Monthly Notices, vol. 74, p. 40 (19143). 

(‘) Jones, Monthly Notices, vol. 82, p. 24 (1921). 

(°) Dzrewuusk1, Astron Nachr., n° 198, p. 65 (1914), 

(*) SEARES, Some relations betwen magnitudes scales. Astrop. Journ., vol. 41, 
p. 284 (1925) et Mt. Wilson, Contrib., 288. 
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vert ou dans le violet et les instruments sont achromatisés pour 
une longueur d’onde qui varie d’un instrument a l’autre. 

Cette « équation de couleur » comme on !’a appelée, ne dépend 
que de la répartition de l’énergie dans le spectre de l’étoile, (presque 


J 
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Fig. 5. — Séquence polaire nord 


La figure représente le plan tangent a la sphére céleste au pole nord 1900,0, l’axe des x 
est tangent au méridien z = 0*. On a représenté les étoiles de la séquence polaire plus 
brillantes photographiquement que la 14¢ grandeur. Les carrés ont 30’ de cété. 


exactement de son indice dation C = mp — mpr), de l’ins- 
trument et du type de plaque utilisés. Ainsi la magnitude m’ déter- 
minée avec un instrument et des plaques donnés peut se réduire 
ala magnitude m de l’échelle internationale par exemple au moyen 
d’une formule de la forme : 


m=m+a+b-C 


Pour chaque série de résultats Seares a déterminé les coefficients 
a et b et a rendu ainsi homogénes les diverses déterminations de 
la séquence Nord. 

Une fois ces corrections appliquées, les déterminations de magni- 
tudes de la séquence polaire nord apparaissent comme trés concor- 
dantes, leur moyenne constitue, comme nous ’exposons plus loin 
échelle internationale ; jusqu’é la 16° grandeur cette échelle 
est exacte 2 0,05 magn. pres. 
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Magnitudes photovisuelles de la séquence nord. — On ne dispose 


A ce sujet que de trois séries de recherches : 
1) Les magnitudes visuelles de la séquence ont été déterminées 


Y 








Fig. 6. — Séquence polaire nord 


Figure analogue a la précédente ow on a représ étoi 
I enté] 5 i 
photographiquement que la 14¢ grandeur. ee rs oat ae kas pcan totic. 


a Harvard en méme temps que les magnitudes photographiques 
(Harv. Ann. 71); mais elle s’arrétent a la 12¢ grandeur. 
2) Au Mont Wilson, les magnitudes photovisuelles ont été dé- 
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terminées pour les étoiles de la séquence nord jusqu’a la grandeur 
17,5. Elles ont fait objet de deux séries de déterminations diffé- 
rentes par les mémes méthodes que les magnitudes photographi- 
ques. 

3) Au Mont Wilson, Seares a déterminé les indices de colora- 
tion C des étoiles de la séquence par la méthode des rapports de pose 
qui se trouve exposée dans le fascicule V de cette série, Comme 
on connait exactement les magnitudes photographiques on en 
déduit : 


Mpv os My tap W, CO 


Seares a constaté des écarts systématiques entre les mpv du 
Mont Wilson et les me de Harvard, la différence : 


Harvard-Mont Wilson, 


est négative et augmente en valeur absolue de 0 pour m = 5, a 
- 0,3 pour m = 10. 

La différence entre les mp» déterminés directement et les mpe 
déterminés par la méthode des rapports de pose ne présente pas 
d’allure systématique bien marquée, mais les écarts accidentels 
inférieurs & 0,1 jusqu’A la 12¢ grandeur atteignent 0,27 pour 
certaines étoiles faibles. 

Il est A désirer que de nombreuses déterminations de ces magni- 
tudes photovisuelles soient entreprises dans divers établissements. 
Auparavant il conviendrait peut étre de standardiser les plaques 
et les écrans. 

Quoi qw’il en soit on a adopté les magnitudes photovisuelles 
du Mont Wilson, mais, malgré la confiance que l’on peut avoir 
dans les astronomes de ce célébre observatoire, on doit souhaiter 
des vérifications de l’échelle photovisuelle internationale. 


Echelle internationale. — Au premier congrés de P Union astro- 
nomique internationale, la commission de photométrie stellaire (*), 
présidée par Seares, réunit et discuta toutes les déterminations 
de magnitudes photographiques et photovisuelles de la séquence 
polaire et adopta pour celles-ci les moyennes pondérées. Comme 
nous l’avons dit l’échelle ainsi obtenue s’appelle échelle interna- 


25 2 ae 
(1) International Astronomical Union. Meeting in Rome (mai 1922) Rapport 
de la commission 25 (photométrie stellaire). 
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SEQUENCE POLAIRE NORD 


re ae 


n? x y My Mpv 
48 + 68,85 + 25,88 2,55 2,08 
4 + 3,90 — 203,20 4,40 4,37 
2 + 239,50 — 110,17 5,24 5,28 
3 + 192,83 — 27,08 5,78 5,56 
4 + 6,30 — 180,33 5,91 5,84 
5 + 88,08 + 21,80 6,46 6,45 
28 — 104,55 — 6,58 6,47 6,30 
38 — 180,17 — 411,02 6,64 6,35 
4° — 38,85 + 163,10 6,69 5,09 
6 — 31,52 + 155,572 om 7,06 
7 — 105,73 + 26,37 7,38 7,50 
Qr + 21,37 — 56,85 7,93 6,32 
8 + 64,87 + 43,10 8,32 8,13 
9 + 65,20 + 55,88 8,93 8,83 
3t — 104,52 — 30,17 8,96 7,97 
10 + 12,13 + 14,33 9,11 9,06 
4t + 34,33 — 71,03 9,18 8,27 
11 — 30,75 «i Boag 9,77 9,56 
12 — 27,50 — 14,55 10,08 9,77 
5r — 64,22 — 14,70 10,16 8,63 
48 — 16,95 + 21,98 10,34 9,83 
13 — 14,33 — 16,22 40,52 10,37 
6t — 5,40 + 31,42 10,53 9,24 
14 + 8,72 + 1,30 10,92 10,56 
7 — 7,15 — 11,80 10,96 9,87 
58 — 4,37 — 5,67 41,07 10,06 
15 — 6,40 + 13,27 41,27 10,88 
68 —\ ARTS — 4,20 41,36 10,72 
8r — 6,47 — 20,35 11,44 10,46 
16 + 11,60 — 12,08 11,58 11,22 
17 + 0,10 — 19,77 11,88 11,30 
gr — 18,87 — 17,43 41,95 

18 + 3,10 — 16,10 42,28 11,90 
40° — 16,55 — 5,05 12,61 12,03 
78 — 4,43 — 5,47 12,62 12,04 
19 — 0,90 — 7,78 12,68 12,24 
20 + 2,23 — 4,45 12,98 12,52 
41° — 4,77 — 4,70 13,22 12,07 
21 — 2,57 — 15,17 13,34 12,49 
22 + 0,95 — 138,75 13,46 12,84 
23 + 0,20 — 1,48 13,59 13,00 
42° + 2,47 — 7,63 13,78 12,47 
24 — 0,43 — 10,43 13,92 13,31 
25 — 1,60 — 8,15 14,10 13,58 
88 — 6,70 — 1,88 14,49 13,77 
26 + 0,42 — 5,52 14,61 13,69 
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tionale ; elle est exacte a 0,05 magn. prés pour les grandeurs photo- 
graphiques, en ce qui concerne les magnitudes photovisuelles 
échelle internationale est probablement moins précise. 

Nous donnons dans le tableau ci-dessus les coordonnées z et 
y (en minutes d’arc) des étoiles de la séquence polaire nord ainsi 
que leurs magnitudes photographiques et photovisuelles d’apres 
échelle internationale. L’origine O des coordonnées est le péle 
nord de 1.900,0, zoy est le plan tangent en O a la sphére céleste, 
ox est tangent au méridien d’ascension droite 0”. 


Les aires de Kapteyn (S. A.). — Nous décrirons plus en 
détail dans le prochain fascicule le projet d’étude de 206 petites 
aires de la sphére céleste proposé par Kapteyn vers 1904, ces 
régions sont appelées aires de Kapteyn ou Selected Areas ou par 
abréviation S. A. 

Elles ont été étudiées par de nombreux observateurs et, au point 
de vue qui nous intéresse ici, les magnitudes photographiques et 
photovisuelles des étoiles de ces aires ont été déterminées un grand 
nombre de fois par comparaison avec la séquence polaire nord ; 
souvent l’échelle de magnitudes a été vérifiée par l’une des métho- 
des que nous avons exposées précédemment ou par comparaison 
de plusieurs S. A. entre elles. 

Le principal avantage des S. A. sur la séquence polaire nord 
est d’étre utilisables comme séquences de comparaison, a tout ins- 
tant et en tout lieu, avec un instrument ne pouvant viser le péle. 
Elles constituent la meilleure séquence aprés la séquence polaire. 


Magnitudes photographiques des S. A. — Les magnitudes pho- 
tographiques des étoiles des S. A. ont été objet de deux déter- 
minations principales. 

1) A PObservatoire du Mont Wilson, Seares, Kapteyn et Van 
Rhijn (*) ont déterminé les magnitudes photographiques de 68.000 
étoiles des S. A. 1 4 139. Les déterminations s’étendent a toutes 
les é6toiles situées dans un champ de 15’ x 15’, centré sur la S. A. 
et jusqu’a la magnitude 18 ou 19. 

L’échelle de magnitude a été déterminée pour chaque aire par 
la méthode des écrans et par celle de la grille, chaque aire fut com- 


(1) Mt. Witson, Catalogue of photographie magnitudes in selected areas, 1 to 
139 publié par F. H. Szares, J. C. Kapreyn et P. J. Van Ruaisn. 
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parée aux deux aires adjacentes et de six en six les aires furent 
comparées a la séquence polaire nord. 

L’erreur moyenne des magnitudes définitives parait étre ++ 0,09. 

2) A Vobservatoire d’Harvard et & sa succursale d’Aréquipa, 
Pickering, Kapteyn ct Van Rhijn ont déterminé les magnitudes 
de 232.000 étoiles des S. A. (#) ; le champ étudié est de 60’ x 60’ 
et la magnitude limite 16. L’échelle a été réduite par la suite a 
celle du Mont Wilson. Enfin dans un champ de 3°,5 x 3°,5 entou- 
rant les centres des S. A. on a déterminé les magnitudes des étoiles 
jusqu’a la 13° grandeur (en cours de publication). Ces détermina- 
tions ont été faites en collaboration avec le laboratoire de Gro- 
ningue qui se chargeait de la mesure et de la réduction des clichés. 

L’erreur moyenne d’une magnitude de ce catalogue est = 0,16. 

Pannekoek (*) estime que ces magnitudes sont entachées de 
trés petites erreurs systématiques dépendant du diamétre des 
taches stellaires, les corrections & apporter étant négatives et au 
maximum — 0,06 pour les étoiles faibles et les étoiles brillantes 
et positives (max. + 0,07) pour les étoiles moyennes. I] détermine 
ces corrections en supposant que le nombre des étoiles de diamétre 
D sur un cliché est une fonction analytique simple de D. 

3) A. Greenwich, des déterminations de magnitudes photogra- 
phiques des étoiles plus brillantes que la 14° grandeur dans quel- 
ques S. A. des zones + 30°, + 40° et + 60°, ont été faites sous la 
direction de Sir F. Dyson (8). 

4) Al’observatoire Yerkes, Parkhurst (*) a déterminé les magni- 
tudes de 1.550 étoiles des S. A. de la zone +45°, léchelle était 
établie avec les images de diffraction données par une grille pho- 
tométrique. L’erreur moyenne est 0,06. 

5) A lobservatoire de Potsdam, P. Minch a entrepris la déter- 
mination des magnitudes photographiques dans les S. A. de la 
zone +159. 


(:) Harvard Annals, n° 101 (declin. 0° & + 90°), n° 102 (declin. — 15° et 
— 30°) et n° 103 (declin. — 45° 4 — 90°). Ce travail s’appelle Harvard Gro- 
ningue Durchmusterung of Selected Areas. 

(2) PANNEKOEK, Systematic errors in the Durchmusterung of Selected Areas. 
Bull. of Astron. Instit. of Netherlands, vol. 1, n° 11, p. 53, mars 1932. 

(3) Photographic magnitudes of stars brighter 14,0 magn. in 40 of Kapteyn 
S. A. determined at the observatory of Greenwich under the direction of Sir 
Frank Dyson, 1931. 

(*) Yerkes Publications, vol. 4, part. 6 (1927). 


Minevr, III. he 
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6) En collaboration avec Groningue, l’observatoire dela Plazza 
a entrepris la détermination des magnitudes des S. A. de ’hémis- 


phére sud. 


Magnitudes photovisuelles des S. A. — 1) Au Mont Wilson on 
a entrepris la détermination des magnitudes photovisuelles jus- 
qu’a la magnitude 15,5 (limite obtenue aprés une heure de pose 
avec le télescope de 2 m. 50), dans 43 S. A. de déclinaison supé- 
rieures 4 — 15°. La magnitude limite est 15. Chaque S. A. est 
comparée 4 la séquence polaire et l’échelle est en outre vérifiée 
par la méthode des écrans. 

2) A. Yerkes, Parkhurst (loc cit) a déterminé les magnitudes 
photovisuelles de toutes les étoiles dont il étudiait les magnitudes 
photographiques. 

3) Signalons quelques déterminations de magnitudes visuelles 
& Poulkovo et photovisuelles 4 Mac Cormick (}). 

4) Miss L. T. Slocum (?) a déterminé les indices de coloration 
des étoiles jusqu’a la 18¢ grandeur dans les S. A. du Cygne et de 
Cassiopée. 


Les séquences de Miss Leawitt. — Ces séquences ont 
été établies & Harvard par Miss Leawitt (°) sur l’instigation 
de Pickering avant les S. A. Elles sont au nombre de 48 et ont 
pour but de faciliter la photométrie aux instruments qui ne 
peuvent viser le pdle. 

Les magnitudes photographiques de 20 étoiles de la 8¢ a la 
15° grandeur situées & moins de 20’ des points précédents ont été 
déterminées par Miss Leawitt (erreur moyenne = 0,11). 

Miss C. H. Payne (4) a publié un catalogue donnant les magni- 


(‘) Groningen Publications, n° 44. 
(*) A study of coloration indices of faint Stars in five Selected Areas, in the 
Milky Way. Lois T. Slocum. Lick Observatory Bulletin, n° 434. 


Areas 64 19 h. 58 m. + 29° 56’ 
18 24 h. 24 m. + 60° 10’ 

19 23 h. 23’ m. + 60° 01’ 

8 1h. 00 m. + 60° 10’ 

9 3 h. 04 m. + 60° 20’ 


(?) Miss Leawitt, Harvard Annals, vol. 71, part. 4. 
(*) C. M. Payne, Photovisual magnitudes in Harvard Standard Régions. 
Harvard Annals, vol. 89, n° 4 (19381). 
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tudes photographiques et photovisuelles déterminées a Harvard, 
de 20 étoiles dans chacune des séquences de Miss Leawitt, mais 
ces étoiles sont plus brillantes que la 14° grandeur. 


Amas d’étoiles. — En dehors des séquences précédentes on peut 
utiliser pour faire des comparaisons photométriques une région 
quelconque du ciel ou les magnitudes des étoiles ont été déter- 
minées auparavant. Les principaux amas d’étoiles et surtout les 
amas ouverts ont fait lobjet de nombreuses études photogra- 
phiques et peuvent souvent servir de séquence. 

Les pléiades par exemple constituent une séquence aussi sire 
que la séquence pdlaire nord ; les déterminations les plus récentes 
des magnitudes photographiques et photovisuelles dans cet amas 
sont dues 4 Hertzsprung (!), Shapley et Miss Richmond (2). 


Catalogues plus étendus. — Les séquences que nous 
venons d’énumérer sont particuliérement adaptées aux études 
de photométrie stellaire car elles donnent les magnitudes d’étoiles 
qui sont réunies dans une petite région du ciel, et dont les éclats 
s’étendent sur un grand intervalle de magnitudes. 

Il existe d’autres catalogues qui s’étendent sur un faible inter- 
valle de magnitude mais comprennent des étoiles réparties sur 
une plus grande surface de la sphére céleste. Ils ont moins d’im- 
portance pour nous, citons les simplement. 


La Géttinger Aktinométrie. — Dressée & Géttingen par les soins 
de Schwarzschild (), elle comprend les magnitudes photographiques 
de toutes les étoiles (3.522) de la grandeur 5,5 4 la grandeur 7,5 
dans la zone de déclinaison 0°, + 20°. 

D’aprés Van Rhijn (4) échelle de la Géttinger Aktinométrie 
coincide pratiquement avec la séquence polaire de H. A. 71. 





(:) Hertzsprune, Astron. Nachricht, vol. 199, p. 247 (1914). 

(2) SHAPLEY et Miss Ricumonp. Mt. Wilson, Contrib. n° 218 \1921). 

(3) Aktinometrie der Sternen der B. D. bis zur Grésze 7,5 in der Zone 0° + 20° 
Deklination. Teil A. Astr. Mitteil. der Kénigl. Sternwarte Gottingen vol. 14 (1910) 
Teil B Abhandl. der Kénigl. Math. Phys. Kl. Neue Folge vol. 8, n° 4 (1912). 

(4) Van Raisn, Groninguen Public, n° 27. 
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Tableau de Van Rhijn 


Grandeur Gott. Akt. — H. A. 71 





L’erreur moyenne d’une magnitude de la Gottinger Aktino- 
metrie est + 0,024, c’est donc une ceuvre photométrique de trés 
haute précision. 


La Yerkes Aktinometrie. — Sous la direction de Parkhurst (+), 
une séquence polaire nord a été déterminée a l’Observatoire de 
Yerkes. L’instrument employé était un doublet Zeiss, de 145 cm. 
d’ouverture, de 814 cm. de distance focale et de 6° de champ. La 
méthode employée était celle des images extrafocales que nous 
décrirons plus loin. 

On a ainsi déterminé avec 325 clichés, les magnitudes photo- 
graphiques de plus de 500 étoiles plus brillantes que la gran- 
deur 8,5, situées & moins de 17° du pdle. 

Parkhurst a également déterminé les magnitudes photovisuelles 
des mémes étoiles mais avec des poses focales cette fois. 

Le zéro de l’échelle avait été déterminé au moyen des étoiles A5 
de magnitude 5,5 4 6,5 figurant dans H. A. 45; par la suite, 
les résultats de la Yerkes Actinometry ont été réduits a échelle 
internationale (?). 


L’erreur moyenne de ces magnitudes est -+ 0,05. 


Catalogue de Greenwich. — A Greenwich, sir Frank Dyson (3) 
a fait déterminer les magnitudes photographiques de toutes les 
étoiles plus brillantes que la 9¢ grandeur, de déclinaison supérieure 
4 65° (8.800 étoiles). L’instrument utilisé était la chambre photo- 
graphique de 15 centimétres d’ouverture de Franklin Adams, 


(‘) Parkuusrt, Astrophys. Journ., vol. 36, p. 169 (1912). 
(?) Monthly Notices, vol. 72, p. 695 (1912). 
(*) Greenwich Public, 1913 et 1914 et Edinburgh Public, 19414. 
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deux poses étaient faites sur la séquence polaire et deux sur la 
région a étudier. 

Il est nécessaire de signaler que les astronomes de Greenwich 
ont utilisé les grandeurs de la séquence nord données dans H. C. 
170, aussi lorsqu’on utilise le catalogue de Greenwich pour un 
travail moderne, est-il nécessaire de faire subir a ces grandeurs 
les corrections nécessaires pour les ramener & |’échelle de H. A. 71. 
L’erreur moyenne est + 0,09. 


Autres catalogues. — Signalons enfin diverses publications 
analogues : 

King (*), 4 Harvard, a déterminé par la méthode extrafocale 
les magnitudes photographiques et photovisuelles d’un grand 
nombre d’étoiles visibles a l’ceil nu. Il est intéressant de constater 
que ces magnitudes photovisuelles sont en bon accord avec celles 
de Seares. 

Beliaswsky (7) a mesuré les magnitudes photographiques de 
2.750 étoiles de 6° & 9° grandeur voisines du pdle. 

Malmquist (°) a déterminé les magnitudes photographiques 
de 3.700 étoiles. 

A Vobservatoire d’Harvard (*), Shapley a fait déterminer les 
magnitudes photographiques de 3.400 étoiles plus brillantes que 
la magnitude 8,25 et de déclinaison supérieure 4 + 5795. La mé- 
thode employée est la méthode des poses extrafocales, l’erreur 
moyenne de ce catalogue est 0,03. 

I. L. Balanowskaja (°) a déterminé les magnitudes photogra- 
phiques de 2.400 étoiles de la Potsdamer Durchmusterung de la 
zone 5795 < 0 < 77° (erreur moyenne 0,03). 


Détails pratiques 


Caractéristique de plaque. — Soit I lintensité lumineuse d’une 
étoile, t la durée de la pose, D le diamétre de l'image stellaire 
obtenue. 





(‘) Kine, Harvard Annals, vol. 76. 

(?) Betiawsky, Pulkovo Bull., n° 6, p. 263 (1915). 

(*) Maumquist, Meddel. fran Lund ser II, n° 37 (1927). 

(4) Harvard catalogue of photographic magnitudes of bright stars north of 
+ 5795. 

(5) I. L. BatanowskaJja, Katalog der photographischen Gréssen der Sterne 
der Potsdamer Durchmusterung. Bull. Observ. Poulkovo, vol. 13, n® 2, (1933). 
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Portons en abcisses log It et en ordonnées log D. 

On obtient une courbe, indépendante de ¢ d’aprés la loi de 
Schwarzschild, dont l’allure est représentée sur la figure 7. Elle 
part tangente 4 l’axe des abscisses, s’éléve lentement d’abord, 
passe par un point d’inflexion, puis tourne sa concavité vers le 
bas et croit de moins en moins vite comme si elle avait une asymp- 


tote horizontale. 








' 
' 
7 ' 
ab & a’ 6’ 6 Lag. 1? 
Fig. 7. — Caractéristique de plaque. 


Abcisses : Log I z”, I étant l’intensité de la lumiére incidente, t le temps de pose et p 
V’exposant de Schwarzschild. 
Ordonnées : Log D, D étant le diamétre de l’image obtenue. 


Cette courbe est la caractéristique de la plaque pour les dia- 
métres stellaires. I] ne faut pas la confondre avec la caractéristique 
de la plaque obtenue en portant en abscisses ¢ et en ordonnées 
log I, I étant le noircissement provoqué par l’éclairement sur 

une plage d’étendue finie de la plaque. 

Dans le voisinage du point d’inflexion elle est sensiblement 
rectiligne ; dans l’intervalle ou cette courbe peut étre confondue 
avec une droite on peut dire que D est de la forme : 

D =a log It” + 8, 
aet b étant deux constantes. 
Mais, comme nous venons de le voir, il n’est pas nécessaire 


d’utiliser cette forme analytique de la fonction f (I, t) pour mesurer 
des grandeurs. 
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Il est méme prudent de ne pas le faire car cette loi n’est que 
approximativement vérifiée. 

Nous allons tirer quelques conclusions de lallure de la carac- 
téristique : 

En pratique on ne peut mesurer les grandeurs avec quelque 
précision, que si la quantité Ié? tombe dans l’intervalle (a, (3). 
On voit en effet que, pour une variation donnée de I, la variation 
correspondante de D est maximum dans cet intervalle. 

Considérons par exemple une étoile trés faible représentée par 
le point M et une étoile moyenne représentée par M’. Pour des 
variations égales ab, a'b’, de log It? les variations de D sont ef 
et e’f’ et d’aprés la figure 


Hane ib 


la précision de la mesure de la magnitude de M est donc inférieure 
a celle de la mesure de la magnitude de M’. 

En pratique, si les étoiles les plus faibles perceptibles sur un 
cliché sont de magnitude m, il est prudent de ne mesurer que les 
étoiles plus brillantes que la magnitude m — 0,6. 

La forme de la caractéristique nous fait comprendre pourquoi 
on augmente la sensibilité d’une plaque en la voilant légérement 
avant de utiliser ; supposons en effet que par exposition préalable 
a la lumieére diffuse nous ayons voilé le cliché en sorte que le noir- 
cissement de chaque point du cliché corresponde au point A. 
Des lors une étoile faible qui aurait donné, sans cette opération, 
une image a peine visible correspondant au point M par exemple, 
donnera une image nette correspondant & un point tel que M’. 
Avec ce procédé on peut gagner une grandeur stellaire. 


Mesure des magnitudes provisoires. — On pourrait a la rigueur 
mesurer les diamétres des images stellaires en millimetres. I] 
suffirait d’examiner le cliché avec un microscope comprenant 
un micrometre. 

En pratique on emploie un procédé plus expéditif : On examine 
le cliché avec un microscope et on place dans le plan focal de celui- 
ci une échelle de grandeur, cette échelle est une plaquette de verre 
sur laquelle sont figurées des taches circulaires noires de diamétres 
décroissants, 4 chacune est affecté un nombre qui représente la 


grandeur provisoire. 
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Le cliché et l’échelle étant simultanément au point, on estime 
pour chaque étoile la magnitude provisoire pour laquelle la tache 
de l’échelle a la méme dimension que l’étoile. Il est bon de faire 
Pestimation plusieurs fois et de prendre la moyenne. 


2 96 96 9510102104106 10ells Iz t+ 115 Te 12,0122724 





Fig. 8. — Echelle de magnitudes provisoires. 


Pour faire cette échelle on a tracé pour une succession de valeurs,de m en progression 
arithmétique, une série de cercles dont les diamétres d sont définis par une formule telle 
que : 

log d= c—0,1 m 


La construction d’une échelle de magnitudes peut se faire de 
plusieurs maniéres. Par exemple on dessine sur un grand car- 
ton blanc des cercles noirs dont les diamétres D varient suivant 
la loi: 


m=a— blog D, 


ou m prend toutes les valeurs de 0,1 en 0,1. 

Les coefficients a et b sont déterminés de maniére que l’échelle 
provisoire ainsi obtenue se rapproche le plus possible de l’échelle 
des magnitudes vraies; on photographie ensuite ces disques de 
maniére 4 obtenir sur verre une échelle semblable a la premiére 
et de dimensions minimes. 


BT 


Un procédé plus simple consiste & photographier une méme 
étoile avec des temps de poses en progression géométrique et 
en décalant chaque fois la lunette d’une quantité constante. 


Correction de distance au centre. — Diverses circonstances 
(courbure du champ, aberrations de sphéricité en dehors de Paxe), 
font que le diamétre d’une image stellaire dépend, non seulement 
de Péclat de celle-ci, mais aussi de sa position sur le cliché, d’ou 
une correction 4 introduire avant de comparer entre elles les 


étoiles du cliché. Traitons le cas le plus simple : celui ow le cliché 


est normal 4 l’axe optique et ov Pobjectif est bien symétrique ; 
dans ce cas la correction a introduire ne dépend que de la distance r 


de image au centre du cliché et de la grandeur provisoire de 
létoile Mprov. 
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Numériquement on effectue cette correction en ajoutant a la 
magnitude observée de l’étoile une quantité dite « réduction au 
centre » de maniére A obtenir la magnitude qu’aurait eu l’étoile 
si elle avait été photographiée au centre du cliché dans les mémes 
conditions. 

Cette réduction au centre se détermine en photographiant un 
champ stellaire pendant la méme durée a des distances successives 
du centre. 

La mesure des magnitudes successives des étoiles donne immeée- 
diatement la réduction au centre. 

Cette réduction dépend presque toujours de la magnitude des 
étoiles, elle dépasse rarement une magn. 


Extinction atmosphérique. — Les rayons lumineux traversent 
Patmosphére avant de nous parvenir et subissent de ce fait une 
extinction. 

Cette extinction dépend de nombreux facteurs, mais princi- 
palement, pour une atmosphere calme, de la distance zénitale z. 

Soit E- ’éclat apparent d’une étoile a la distance zenitale z, 
E, son éclat au zénith. Les rayons lumineux subissent pour un 


petit parcours ds dans l’air une extinction relative 5, proportion- 


nelle A la masse d’air traversée, soit p la densité de Pair a la 
hauteur hk au-dessus du sol, E(h) lintensité des rayons prove- 
nant d’une étoile ala hauteur h, i l’angle du rayon lumineux avec 


la verticale. On a: 


dE = — K-E: eds, 
or 
dh = ds ©0s 1, 
donc 
CS Te SS 
an ie OOS 


Nous nous bornerons 4 une premiere approximation en suppo- 
sant iconstant et égal 4 z (pour z << 60°, ivarie de zaz—1')d’ou: 


log E(z) =— Csecz+C, 


C= + | Kedh, 


est indépendant de z. 
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On tire de la: 


E(z) __ 


log E00) C (sec z — 1). 


Soit m(z) la grandeur apparente de l’étoile on a: 
m(z) — m(0) = + 2,5 C [sec z — 1]. 


Ainsi: |’extinction a pour effet de diminuer toutes les magnitudes 
stellaires d’une quantité qui est fonction linéaire de la sécante de 
la distance zénithale. Le coefficient de proportionnalité C’ = — 2,5 
C, est indépendant de la magnitude de l’étoile observée, mais il 
dépend dans une certaine mesure de la longueur d’onde de la lu- 
miére de l’astre, en sorte qu’il n’est pas le méme pour les divers 
types spectraux. C’ dépend de l'état de l’atmosphére aux diverses 
altitudes au-dessus de l’observateur. On le détermine expéri- 
mentalement en photographiant la méme région du ciel dans 
les mémes conditions et au cours de la méme nuit a diverses hau- 
teurs au dessus de l’horizon, et la quantité : 


m(z) — m(0), 


ou réduction au zénith peut étre réduite en tables. 

La correction d’extinction n’intervient pas lorsqu’on compare 
les étoiles d’un méme cliché. Pour un cliché de 2° de cété, a moins 
de 50° du zénith, la correction d’un bord & l’autre est inférieure 
a 0,01 grandeur. Elle intervient lorsqu’on étalonne les magnitudes 
d’un cliché par comparaison avec une séquence. Si la région étudiée 
est photographiée a la distance zénithale z et la séquence A 2’, il 
faut augmenter toutes les magnitudes de la séquence de: 


m(z) Cha m(z'), 


La constante C’ varie d’un lieu & un autre et en un méme lieu 
d’une nuit 4 une autre, elle est généralement voisine de 0,20 magn. 
Elle dépend du type spectral et diminue de 0,03 environ lorsqu’on 
va du type A au type M. 

I] importe, lorsqu’on a pris un cliché, d’attendre quelques heures 
pour le développer. On a constaté en effet que l’intensité d’une 
image prise dans des conditions déterminées augmentait lorsqu’on 


attendait un temps de plus en plus long pour effectuer le déve- 
loppement. 
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Si on a fait des poses sur une région et sur une séquence & des 
intervalles de 20 minutes par exemple et qu’on développe le cliché 
immédiatement aprés la pose, les poses faites en premier donnent 
des images relativement plus intenses que celles qu’on a faites en 
dernier lieu, et la précision des mesures s’en ressent. 

Au contraire sion attend 24 heures par exemple, le vieillissement 
de toutes les poses devient pratiquement le méme et les erreurs 
provenant du phénoméne signalé ne sont plus a craindre. 

Pickering avait constaté que si on fait successivement des poses 
identiques sur une méme région et une méme plaque, les derniéres 
images sont plus faibles que les premiéres, ceci tient a ce quwil 
développait des plaques tout de suite aprés la pose. 


Effet Eberhard. — Lorsque deux étoiles sont trés voisines sur un 
cliché, sans pour cela se toucher, les diamétres de leurs images 
sont plus petits que si, toutes autres circonstances étant les mémes, 
ces étoiles formaient leurs images en deux points éloignés du cliché. 
Tout se passe comme si la plaque photographique se trouvait 
fatiguée dans le voisinage immédiat d’une image stellaire. On 
évite presque complétement Veffet Eberhard en employant un 
développateur a l’oxalate de fer. 


Magnitude limite des étoiles visibles dans un instru- 
ment. — Une étoile de magnitude m donne dans le plan 
focal d’un instrument d’ouverture d une image dont l’intensité 
est proportionnelle a: 


Chaat 


La magnitude limite mi observable dans un instrument corres- 
pond au cas ou l’intensité précédente atteint une valeur donnée : 


AU rs daa od eg OF 


Ou : 
m= 5 log d +- const. 


La constante se détermine par l’expérience. On trouve que si d 
est exprimé en centimetres : 


m,= 5 log d + 6,5. 
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Nous avons réuni dans le tableau ci-dessous les valeurs de m 
relatives & quelques valeurs de D: 


Ouverture de 
V’instrument D (cm) 


Magnitude des 
étoiles visibles les 
plus faibles mj ...| 6,5 |10,0 |11,5 |18,5 |15,3 |16,0 AG, 3 477251190 





Ces résultats ne sont qu’approchés, en réalité mi: dépend,dans 
une certaine mesure, de la qualité de l’instrument, de la trans- 
parence du ciel et du grossissement employé. 


Magnitude limite des étoiles photographiées dans un instrument. 
— Nous avons dit que l’image photographique d’une étoile était 
un cercle de rayon notablement supérieur & celui de la tache de 
diffraction ; l’étalement de la lumiére de l’étoile sur une telle 
surface est dd a la diffusion de la lumiére dans la plaque photo- 
graphique et a l’agitation atmosphérique. 

L’émulsion et la transparence du ciel étant données, admettons 
que pour qu’une étoile soit visible sur un cliché il suffise que |’éner- 
gie envoyée par elle sur une surface donnée du plan focal dépasse 
une certaine valeur e. 

Supposons d’abord que seule la diffusion de la lumiére dans la 
gélatine intervienne, l’agitation atmosphérique jouant un réle 
négligeable la magnitude des étoiles les plus faibles du cliché 
ne dépend alors que de l’ouverture de l’instrument et du temps 
de pose. 


En effet pour une plaque donnée le diamétre D de Pimage d’une 
étoile est fonction de: 
z= E?, 


E étant l’énergie lumineuse que l’étoile envoie sur Pobjectif 
en une seconde, si d est le diamétre de cet objectif, E est pro- 
portionnel 4 d°-10~°*” x dépend done de d2.40— 4 ™4P. 


Sear, Hae 
L’étoile n’est visible sur un cliché que lorsque z atteint une 
certaine valeur 2p. 


Ly = d40—- 0,4 Map 
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La grandeur limite m est donc donnée par cette relation qui 
s’écrit : 
m = — 2,5 log a, + 5 log d + 2,5p log t. 
Ou en adoptant p = 08 


m= 5 logd + 2logt + C. 


Supposons maintenant que seule l’agitation atmosphérique 
intervienne et que la diffusion de la lumiére soit négligeable ; 
pour simplifier nous admettrons que l’agitation de l’air a pour 
effet de donner a l’étoile un diamétre angulaire 2e et le probleme 
est ainsi ramené & celui de la photographie d’un astre de diamétre 
angulaire sensible. 

L’énergie 10-%*~q? qui tombe sur l’objectif se répartit alors 
sur une surface zfs? du plan focal, l’énergie par unité de surface 
au bout du temps de pose ¢ est alors proportionnelle a: 

19 o4m(4) en, 


/ 


L’éclat des étoiles limites photographiées s’obtient en égalant cette 
quantité a une constante : 


2 
40— 0,4 m ee a9 
leur magnitude m’ est en adoptant p = 0,8: 
m' = 5 logd—5 log f + 2 logt + GC, 


Si les deux effets agissent on peut admettre que la magnitude 
limite des étoiles obtenues au bout du temps ¢ est : 


m, = Xm' + (1 —A)m, 


i étant un nombre compris entre 0 et 4, nul sil’agitation atmos- 
phérique est sans effet. D’aprés les expressions de m et de m' 
on a donc: 

m, = 5 log d + 2 log t — 5A log f +- CG. 


Les constantes C et 4 dépendent de |’émulsion, de la transpa- 
rence du ciel et de la qualité de l’instrument, cherchons en seu- 
lement des valeurs approchées. 

Evaluons det f encentimétres, t en minutes, on trouve alors que 
les observations faites avec les instruments actuellement en usage 
dans les observatoires sont assez bien représentées si on adopte : 


A=+0,2, C=+7,1. 
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A titre d’indication voici quelques résultats déduits de la 
formule : 
m= 5 logd + 2 logt — log f+ 7,1. 





Télescope 


Instrument Réflecteur | Réflecteur | 4, U5 oad Télescope 


oan ae de Yerkes |de Crossley} y7¢ Wilson | Hooker 
Ouverture cm....... 33 61 91 152 250 
ROvGr #C0Nt6 ssa a's |) oes 258 330 760 1260 
Temps de pose 10 m. 14,1 45.9 16,2 pe | 18,0 
» 30» 15,1 1007 17,2 18,1 49,0 
» 60 » 15.7 1758 17,8 18,7 19,6 
» 120508 16,3 17,9 18,4 19,3 20,2 
» 240 » 16,9 18,5 19,0 19,9 20,8 


D’aprés la formule obtenue on voit que pour gagner une gran- 
deur avec un instrument donné il faut tripler le temps de pose. 

Lorsqu’on double le temps de pose on gagne 0,6 magn. et 
nous verrons que le nombre des étoiles ainsi obtenues sur une 
surface donnée du ciel est double. Signalons cette curiosité : 
le nombre des étoiles sur un cliché est A peu prés proportionne 
au temps de pose. 

Les nombres du tableau précédent ne doivent étre considérés 
que comme approches ; ils représentent ce qu’on peut espérer 
obtenir par ciel ordinaire avec les plaques les plus sensibles. Signa- 
lons que, par temps exempt de nuages et de brume, il y a trés peu 
de différence entre la transparence du ciel en divers lieux. Entre 
une ville comme Paris et un observatoire situé sur les hauts pla- 
teaux ou le ciel est le plus pur, la différence n’est que de quelques 
dixiémes de grandeur au plus. 

Lorsqu’on se propose de mesurer les magnitudes des étoiles 
faibles d’un cliché, il faut s’arréter aux étoiles un peu plus brillantes 
que la magnitude limite m;,, car les étoiles trés faibles se mani- 
festent par des taches trés petites et trés floues sur lesquelles les 
mesures précises ne sont pas possibles, et de plus la loi de Scharz- 
schild cesse d’étre vraie pour des éclairements trés faibles, en 
pratique si m est la grandeur limite des étoiles photographiées on 


ne peut mesurer que la magnitude des étoiles plus brillantes que 
la grandeur m,— 0,5. 
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On ne peut augmenter indéfiniment le temps de pose, le fond 
du ciel est en effet légarement lumineux, cette luminosité du ciel 
améne au bout d’un certain temps un voile général de la plaque 
et limite par conséquent la durée de pose. 

Hl est facile d’évaluer le temps de pose limite pour un instrument 
de diamétre d et de distance focale f en centimétres; si E est la 
lumiére envoyée en une seconde dans un cone d’angle ouverture w 
sur un ¢m’, chaque cm? du plan focal recevra: 

Ex($) F = oF), par seconde 

Soit E, l’intensité qui produit un voile rendant la plaque inuti- 

lisable, la durée limite de la pose T est donnée par: 


EK, = o(§ iY T?. 
c’est-a-dire : 
2 
r= K(h) 


Ainsi T dépend du rapport de la distance focale a ouverture 
de l’instrument. 

Admettons que p = 0,8, et que, pour f= 10, la durée de pose ne 
doive pas excéder 8 heures, on déduit de la formule précédente : 
K = 4,50, 

et : 


2,5 


T = 1,50( 1) 


Voici quelques valeurs de ce temps de pose limite : 


Telescope 
Hoocker avec 


Tél Télescope de | Instrument 
v2 rm jd 2m.50 du Mt| de la carte 
de Meudon Wilson du ciel 


Lunette 
Yerkes 


40 heures | 120 heures 
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Mesure des magnitudes au moyen de la photoméetrie des plages 


Nous décrirons sommairement cette méthode car elle n’est 
guére utilisable statistiquement, on l’a appliquée jusqu’a present 
de trois maniéres. 


Images extrafocales. — On photographie la région a 
étudier en placant la plaque en dehors du plan focal. Les images 
géométriques des étoiles sur la plaque au lieu d’étre des taches de 
diffraction de dimensions négligeables sont alors des cercles de 
rayons égaux, ce rayon croit proportionnellement 4 l’écart entre 
la plaque et le plan focal. 

On mesure l’intensité de la lumiére de I’étoile d’aprés le noircisse- 
ment du cercle qui lui correspond, la mesure se fait au moyen d’un 
appareil appelé opacimétre. De cette seule mesure on ne peut pas 
déduire l’éclat des étoiles. Pour étalonner la méthode on a eu soin 
de photographier sur un angle de la plaque, de petites plages 
qu’on sait étre dans des rapports d’intensité connus. 

Cette méthode devrait étre abandonnée maintenant car les 
cercles représentant les étoiles ont rarement la méme intensité 
lumineuse en tous leurs points, et les méthodes que nous allons 
décrire, particuliérement la méthode du cercle oculaire, ne 
présentent pas cet inconvénient et ont en outre l’avantage de 
s’étendre 4 des astres d’étendue finie. 


Méthode du chassis mobile (Schraffier Kassette). — Cette 
méthode a été imaginée par Schwarzschild (4), et a été em- 
ployée pour dresser la Géttinger Aktinometrie. Elle consiste & 
prendre une pose au foyer et 4 déplacer pendant la pose le chassis 
photographique dans le plan focal au moyen d’un mécanisme, 
de telle maniére que limage de chaque étoile balaie une surface 
rectangulaire qui se trouve uniformément noircie ; on opére sur 
ces surfaces comme sur des images extrafocales. 

La méthode du chassis mobile a sur celle des images extrafo- 
cales avantage de fournir plus stirement des surfaces unifor- 


(') Astron. Nachr., vol. 172, p. 65 (1906). 
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mément éclairées. On peut étalonner l’échelle de noircissement 
soit en appliquant la méthode des poses de durées différentes, 
soit au moyen d’une grille photométrique. 


‘Méthode du cercle oculaire. — La méthode du cercle 
oculaire, ou de la plage pupillaire, est applicable seulement a des 
étoiles assez brillantes (10¢ ou 11¢ grandeur au plus dans un instru- 
ment de 60 centimétres d’ouverture la pose n’excédant pas quel- 
ques heures) ; elle a par contre l’avantage d’étre applicable a des 
astres de dimensions angulaires finies. 





Fig. 9. — Schéma de la méthode du cercle oculaire. 


Le cercle oculaire aa’ est l'image de l’objectif 0, dans l’oculaire 0,. On place la plaque 
photographique en PP’. Un astre, méme de dimensions apparentes finies donne en aa’ 
une plage uniformément éclairée. 


Considérons une lunette munie d’un oculaire, on sait que le 
cercle oculaire est image de l’objectif dans l’oculaire, son dia- 
métre est ordinairement de l’ordre de 41 millimétre ; toute la 
lumiére d’une étoile observable dans l’instrument passe par le 
cercle oculaire et, c’est la un point important, ce cercle est unifor- 
mément éclairé. Son emplacement peut étre marqué par une piéce 
métallique percée d’un trou. 

Placgons une plaque photographique dans le plan du cercle 
oculaire et dirigeons la lunette vers une étoile; a emplacement 
du cercle oculaire la plaque portera une plage circulaire unifor- 
mément noircie c’est de ce noircissement qu’on déduira l’éclat 
de l’astre. 

Définissons exactement ce noircissement : 

Soit une plage uniformément absorbante en tous ses points, 
faisons tomber perpendiculairement sur elle un faisceau lumineux, 
on appelle opacité de cette surface l’inverse de la fraction du flux 
lumineux qui traverse la plage. 

On appelle noircissement, le logarithme (& base 10) de l’opacité. 

Minevr, III. 5 
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Le noircissement est & peu prés proportionnel au poids d’argent 
réduit. 

On sait mesurer le noircissement d’une plage au moyen de divers 
instruments appelés opacimétres que nous ne décrirons pas ; 
leur principe consiste a égaliser les intensités du flux lumineux 
qui a traversé la plage et du flux lumineux incident en réduisant 
ce dernier dans une proportion connue. 

Montrons maintenant comment, ayant mesuré les noircisse- 
ments du cercle oculaire donnés par deux étoiles on peut évaluer 
les différences de magnitudes de ces astres. 

Sur la plaque on produit une succession de plages auxiliaires 
par des éclairements qui sont dans des rapports connus. Un des 
procédés les plus simples pour obtenir ce résultat consiste a éclairer 
avec une méme source et pendant le méme temps une petite 
région de la plaque photographique en interposant un coin photo- 
métrique, c’est-a-dire un prisme de matiére absorbante homogéne 
sur le trajet des rayons lumineux. 

Si E, est Pintensité incidente, E l’intensité transmise, z |’épais- 
seur du coin traversée, on a: 


— E,e_ Kz 


La constante K se détermine A l’opacimétre. Pour chacun des 
points de la plage obtenue on détermine z, on en déduit les 


' 


rapports des éclairements E, donc les différences, — 2,5 log a 


des magnitudes correspondantes a chacun des points de la plage 
de comparaison. 

On dispose ainsi des noircissements N, et N, des cercles ocu- 
laires provoqués par les deux étoiles et des noircissements IN SN was 
ainsi que des magnitudes m’, m’’.., d’un certain nombre de points 
de la plage de comparaison. On trace une courbe en portant en 
abcisses les N’, N’’.., en ordonnées legs m', m'’..; la différence 
des ordonnées des points d’abcisses N, et N, est la différence 
de magnitudes de deux étoiles. 

Nous sommes ainsi en possession d’un moyen de détermination 
de la différence des magnitudes de deux étoiles, la magnitude d’une 
étoile, rapportée & la séquence internationale s’en déduit par com- 
paraison avec une étoile de magnitude connue comme nous l’avons 
exposé a propos de la méthode des images focales. 
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Ecran focal. Astre de dimensions finies. — Pour appliquer la 
méthode du cercle oculaire il ne faut pas négliger de placer dans 
le plan focal un écran percé d’un trou, laissant passer la lumiére 
de l’étoile étudiée et arrétant celle des autres étoiles du champ qui, 
sans cet écran, viendraient contribuer au noircissement du cercle 
oculaire. ; 

On peut définir la magnitude totale d’un astre de dimensions 
finies (amas, nébuleuse) comme celle d’une étoile, l’intensité E 
qui intervient dans la formule est l’intensité de la lumiére émise 
par tous les points de l’astre. 

La méthode du cercle oculaire permet sans modification de 
déterminer la magnitude totale d’un amas par exemple, il suffit 
que l’écran focal ait un diamétre légérement supérieur a celui de 
lamas. 

André Couder a signalé un moyen de mesurer commodément 
Yintensité lumineuse d’un astre entre deux longueurs d’ondes 
fixées. Elle consiste & utiliser la méthode du cercle oculaire en 
placant devant l’objectif un prisme qui donne dans le plan focal 
un spectre de l’étoile; au moyen d’un écran placé dans ce plan, 
on coupe le spectre aux longueurs d’ondes voulues et seule parvient 
dans le cercle oculaire la partie de la lumiére de l’étoile de longueur 
d’onde comprise entre les limites fixées. 
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